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RÉSUMÉ
Les naines brunes sont des objets de masse intermédiaire entre celle nécessaire pour for-
mer une étoile et celle d’une planète. Les naines brunes sont classées, des plus chaudes
aux plus froides, en types spectraux L, T et Y, caractérisés par une couleur J−K moyenne
qui varie de 1.2 à 1.8 pour les étoiles de type L0 à L8, et de 1.8 à -0.5 pour les étoiles
de type L8 à T8. Par ailleurs, la couleur J−K de certains types spectraux présente une
dispersion de l’ordre d’une magnitude. Ce travail tente de faire la lumière sur la nature
de cette grande dispersion, présente dans la couleur J−K des naines brunes de type L2.
Les observations ont été réalisées avec la caméra infrarouge CPAPIR à l’Observa-
toire du Mont Mégantic. Nous avons ciblé un total de 22 naines brunes qui ont été ob-
servées en K, et 12 parmi celles-ci ont aussi été observées en J. Chacune des naines
brunes a été calibrée à l’aide d’une étoile standard, ce qui rend nos résultats indépen-
dants des données 2MASS. Nous observons une corrélation entre les couleurs J−K de
nos données et de celles de 2MASS. Cela montre que la grande dispersion en J−K de
nos données et des données 2MASS est due aux propriétés physiques des naines brunes
et non à des erreurs observationnelles.
L’examen des facteurs qui pourraient être responsables de cette grande dispersion,
soit la classification spectrale, la métallicité, la gravité de surface, une binarité non réso-
lue, la présence de nuages de condensats et la rotation, montre que la gravité de surface
serait le facteur le plus susceptible d’être responsable de la grande dispersion des valeurs
de J−K.
Mots clés: infrarouge : étoiles, naines brunes, étoile : faible masse.
ABSTRACT
Brown dwarfs are objects with a mass intermediate between that required to form a star
and that of a planet. Brown dwarfs are classified, from higher to lower temperature,
under spectral types L, T and Y, caracterized by a J−K average color that varies from
1.2 to 1.8 for types L0 to L8, and from 1.8 to -0.5 for types L8 to T8. Furthermore, the
J−K color of some spectral types presents more than a magnitude of dispersion. This
study attempts to explain the large dispersion of the J−K color of the type L2 brown
dwarfs.
Observations were made with the infrared camera CPAPIR at the Observatoire du
Mont Mégantic. We targeted a total of 22 brown dwarfs that were observed in the K
band, and 12 among them were also observed in the J band. Each brown dwarf was
calibrated with a standard star, which makes our data independent from those of 2MASS.
We observe a correlation between the J−K colors obtained from our data and those from
2MASS. This shows that the large J−K dispersion in the data is due to brown dwarf
physical properties and not to observational errors.
Consideration of the factors that could be responsible for this large dispersion, namely
the spectral classification, the metallicity, the surface gravity, an unresolved binarity, the
presence of clouds and rotation, shows that surface gravity is the factor most likely to
explain the large J−K color dispersion.
Keywords: infrared : stars, brown dwarfs, star : low mass.
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CHAPITRE 1
INTRODUCTION
Il est nécessaire de commencer cet ouvrage avec quelques notions de base qui per-
mettront de bien comprendre mon cheminement dans ce travail.
1.1 Les naines brunes
On distingue une naine brune des autres astres principalement à l’aide du critère de
la masse. En effet, les naines brunes sont des astres trop peu massifs pour être considérés
comme des étoiles, ce sont des objets substellaires. Elles sont si peu massives qu’elles
ne peuvent pas entretenir la fusion nucléaire de l’hydrogène 1H en leur centre. Elles
brillent tout de même un peu, grâce à l’énergie potentielle gravitationnelle qui provient
de leur contraction et de la fusion de deutérium 2H. Les valeurs limites de masse des
naines brunes sont souvent sujettes à discussion. On accepte généralement une valeur
de 0.07 masse solaire comme valeur de masse limite supérieure, valeur à laquelle la
fusion du 1H est possible. La limite de masse inférieure serait de 0.012 masse solaire,
valeur à laquelle la fusion du deutérium 2H peut démarrer (Spiegel 2001, [38]). La naine
brune maintiendra sa température tant qu’elle aura du deutérium à brûler ; cela peut durer
quelques millions d’années. Par la suite, l’astre se refroidira et sa brillance diminuera
pendant des centaines de millions d’années, jusqu’à devenir indétectable (Baraffe et al.
2003, [4]). Cette évolution est d’ailleurs illustrée sur la figure 1.2.
La masse n’étant pas toujours un critère suffisant pour distinguer les naines brunes
des autres étoiles, nous possédons d’autres moyens pour le faire. Par exemple, on peut
vouloir utiliser un critère de composition de l’étoile puisque l’on détecte du lithium dans
l’atmosphère de certaines naines brunes, spécialement celles du type L3 à L5 comme
on peut le voir sur la figure 1.1. Les jeunes naines brunes peuvent avoir une luminosité
semblable à celle d’étoiles normales plus vieilles, mais ces étoiles plus vieilles ne pos-
sèdent habituellement plus de lithium dans l’ensemble de son atmosphère. La raison est
2bien simple : l’étoile âgée a déjà atteint dans sa vie une température suffisamment élevée
pour brûler son hydrogène 1H et on sait que la chaîne PP II de la fusion d’hydrogène
implique le lithium. De plus, les mouvements convectifs dans l’atmosphère font en sorte
que le lithium dans tout le volume de l’étoile est brûlé. Ainsi, on peut conclure que si
une étoile a encore du lithium, il ne s’agit pas d’une étoile vieille de faible masse. Ce
critère n’est toutefois pas utile pour tous les objets, puisqu’une jeune étoile normale peut
encore posséder du lithium dans son atmosphère si elle n’a pas eu le temps de tout le
consumer (Basri et al. 1996, [6]).
D’autre part, il peut aussi être difficile de distinguer une naine brune d’une planète
géante puisque les deux astres auront grossièrement le même rayon. Les naines brunes
massives (0.06 - 0.07 masse solaire) ont un volume qui est déterminé par la pression de
dégénérescence des électrons. Par contre, les naines brunes peu massives (∼ 0.012 masse
solaire) ont un volume déterminé par la pression de Coulomb, comme c’est le cas dans
les planètes. Le résultat est que le rayon des naines brunes variera de seulement 10-15%
sur tout le domaine des masses possibles (Basri 2006, [7]) . Généralement, si un objet
possède une masse plus petite que la valeur limite de 13 masses de Jupiter (ou 0.012
masse solaire), et qu’il orbite autour d’une étoile, on considère qu’il s’agit d’une planète
(IAU 2003, [24]). Mais encore, la masse n’est pas toujours garante de la nature de l’objet.
On peut alors s’aider du fait que certaines naines brunes émettent des sursauts de rayons
X, ce qui impliquerait des champs magnétiques changeants de par une convection forte
et une rotation rapide de la naine (Grosso et al. 2006,[20] ; Rutledge et al. 2000, [37]). De
plus, les naines brunes « chaudes » émettent constamment dans le rouge et l’infrarouge
jusqu’à ce qu’elles voient leur température baisser sous 1000 K.
1.2 Types spectraux
Pour ce qui est des étoiles normales appartenant à l’un des types spectraux OBAFGKM,
la température est le facteur principal déterminant le type spectral. Pour ce qui est des
trois types spectraux de naines brunes L, T et Y, la détermination du type spectral est
plus complexe. En se référant à la figure 1.2, on comprend que la température des
3Figure 1.1 – Spectres de naines brunes de types L3 à L5 dans le rouge visible. Les traits
noirs γ représentent les spectres des naines brunes ayant une très basse gravité et les
β , celle avec une gravité moyenne à basse. Les traits vert, orange et rouge représentent
respectivement les naines brunes de gravité normale de type L3, L4 et L5. Ces spectres
ont été normalisés à 8240-8260 Å. La raie de lithium que l’on regarde se trouve à 6700
Å(Cruz et al. 2009, [14]).
naines brunes n’est pas un critère suffisant pour l’identification de son type spectral.
Par exemple, en considérant une température de 2500 K, la figure 1.2 nous indique qu’il
pourrait s’agir de différents objets. Il pourrait s’agir d’une étoile normale vieille et plu-
tôt massive ( masse ≈ 0.08 M, âge > quelques milliards d’années), ou d’une naine
brune jeune et peu massive ( masse < 0.02 M, âge < 20 millions d’années). On com-
4prend donc que même la température est un paramètre qui n’identifie pas directement
le type spectral des naines brunes. Principalement, c’est par la spectrométrie visible et
dans le proche infrarouge que l’on détermine le type spectral des naines brunes (Kirkpa-
trick 2005, [29]). C’est donc en considérant l’allure de la distribution spectrale d’énergie
(SED) que l’on classifie les naines brunes.
Figure 1.2 – Tracés évolutifs théoriques montrant la température selon l’âge des étoiles
de faible masse (en rouge) et des naines brunes (en bleu). On remarque que les naines
brunes se refroidissent continuellement lorsqu’elles sont agées de plus d’un milliard
d’années alors que ce n’est pas le cas pour les étoiles peu massives. Les tracés pro-
viennent de Burrows et al. (2001, [11]).
Les naines brunes de type M sont dites des M tardives puisque ce sont des M6.5
et plus. Leur température de surface va de 2300 à 4000 K (Basri et al. 2000, [5]). La
caractéristique importante du type M est la présence dans le spectre visible des raies
dominantes de l’oxyde de titane (TiO) et de l’oxyde de vanadium (VO). Dans le proche
infrarouge, le spectre des naines M est caractérisé par des raies d’H2O fortes, des raies
de FeH, de CO et des raies atomiques de Na, Fe, K, Al et Ca. Puisque les naines M
font partie de la série d’étoiles de O à M, la température est tout de même le paramètre
5principal dans la détermination du type spectral.
Il est intéressant de mentionner que la théorie suggère que les naines L seraient un
mélange d’étoiles de faible masse et de naines brunes. Tout d’abord, les naines L pré-
coces (<L5) regroupent les étoiles de faible masse (< 85 M jup) qui sont âgées d’au
moins 300 millions d’années. Cet âge leur a permis de se refroidir assez pour être sous
les températures des naines M. Elles regroupent aussi des naines brunes, généralement
plus jeunes que 3 milliards d’années, qui n’ont pas eu le temps de se refroidir jusqu’à un
type spectral plus tardif. Les étoiles L tardives, tout comme les étoiles de type T, seraient
cependant toutes des naines brunes, avec des températures plus faibles que 1800 K (Bur-
rows et al. 2001, [11]). La classification dans le visible a été établie pour les naines L
par Kirkpatrick et al. (1999, [26]) et pour les naines T par Burgasser et al. (2003, [9]).
Dans l’infrarouge, la classification utilisée pour les naines T sont celles de Burgasser et
al. (2002, [8]) et Geballe et al. (2002, [17]).
Le type spectral des naines brunes L est déterminé par spectroscopie. Les naines de
ce type ont des températures de surface de 1300 à 2500 K. Les naines L précoces sont
caractérisées par des bandes prononcées, observables dans le rouge optique, d’hydrures
de métal (FeH, CrH, MgH, CaOH), d’oxydes TiO et VO et de métaux alcalins (Na I,
K I, Cs I, Rb I et parfois Li I) ; dans le proche infrarouge, elles montrent les même
caractéristiques que les M tardives. Les naines L moyennes, quant à elles, ont des bandes
de Na I et K I qui sont beaucoup plus prononcées. Les raies d’hydrures de métal sont
aussi plus fortes, mais les raies d’oxydes ont pratiquement disparu. Les naines L tardives
possèdent des raies d’eau (H2O) plus fortes, les raies d’alcalins sont encore fortes et
celles d’hydrures sont réduites (Kirkpatrick 2005, [29]).
Les naines T précoces ressemblent un peu aux naines L tardives dans l’optique puis-
qu’elles présentent des bandes d’absorption fortes, d’eau et d’alcalins. Dans le cas des
naines T tardives, les raies d’eau sont majeures et les raies de Na I et de K I sont si
fortes, qu’elles commencent à supprimer le continuum entre elles vers ∼7000 Å. Dans
le spectre proche infrarouge, les naines T présentent toutes des raies de CH4 et d’H2O
fortes. Les T tardives présentent des pics de flux près de 1.08, 1.27, 1.69, et 2.08 µm.
Leur température va généralement de 750 à 1500 K (Kirkpatrick 2005, [29]).
6Figure 1.3 – Couleur de toutes les naines L et T ayant un type spectral infrarouge
confirmé. Artigau et al. (2011, [3]) ont utilisé cette figure pour comparer les couleurs
de chacun des membres de systèmes binaires. Les étoiles binaires sont liées par une
ligne droite et solide. La ligne continue donne le polynôme d’ordre 4 qui s’ajuste le
mieux avec l’ensemble des points. On remarque aussi une alternance de distribution des
magnitudes entre les types spectraux et les demi-types spectraux (type 2.5, 3.5 etc.), cela
peut toutefois être dû au simple fait que le nombre de naines connues ayant un demi-type
spectral est plus petit que le nombre de naines ayant un type spectral entier.
Pour ce qui est de la transition du type spectral T à Y, il s’agirait de détecter les raies
d’absorption d’ammoniac qui se situe à 1.55 µm dans le spectre. Or, cela est souvent
problématique car les raies de NH3 sont difficiles à distinguer des raies d’eau et de
méthane. On sait tout de même que les naines de type Y sont des astres très froids,
avec une température qui est typiquement sous les 700 K. Depuis 2009, on découvre
des naines que l’on assume être du type Y ; on n’arrive cependant pas à s’entendre sur
7Figure 1.4 – Couleurs J−K observées en filtres MKO selon le type spectral. Les étoiles
de type spectral M sont représentées par des carrés, les L par des triangles et les T par
des cercles. Pour comparaison, on trouve aussi quelques étoiles de la séquence prin-
cipale (pentagones) qui proviennent de l’atlas Bruzual-Persson-Gunn-Styker. La figure
provient de Stephens & Leggett (2004, [39]).
la nature d’un objet de type Y0 (Leggett et al. 2009, [31])(Delorme et al. 2008, [15]).
En date de novembre 2012, on connaissait 536 naines M, 918 naines L, 355 naines T
et 14 naines Y (Gelino et al. 2013, [18]). La grande majorité des naines L et T ont
été découvertes par les relevés suivants : le Two Micron All Sky Survey (2MASS), le
Deep Near Infrared Survey of the Southern Sky (DENIS) et le Sloan Digital Sky Survey
(SDSS).
Selon la figure 1.3, tirée d’Artigau et al. (2011, [3]), on voit que la dispersion de la
couleur J−K des naines brunes L et T cause un problème de par ses grands écarts de
valeur. En comparaison, on peut se référer à la figure 1.4, où on voit clairement que la
dispersion dans la couleur J−K est très grande pour les objets de type spectral L mais
8reste petite pour les étoiles normales.
Nous désirons vérifier si cette dispersion correspond à de véritables différences phy-
siques entre les naines brunes d’un type donné, ou si elle est due en bonne partie à l’im-
précision de la photométrie disponible. La question explorée dans ce mémoire est donc
celle-ci : pourquoi les naines brunes de type L2 dans le catalogue 2MASS montrent-elles
une dispersion de plus d’une magnitude de leur couleur J−K ? À noter que nous avons
choisi les naines L2 puisqu’elles sont brillantes en comparaison aux naines L tardives
et aux naines T. De plus, nous voulions éviter de choisir les objets L0 puisque certains
auraient pu être des objets de type M mal classés.
Afin de bien répondre à cette question, nous répondrons dans le chapitre 4, aux sous-
questions suivantes : comment a été déterminé le type spectral des naines L2 et quelle est
l’incertitude sur cette détermination ? Si cette dispersion est réelle, d’où provient-elle ?
On fait l’hypothèse que les magnitudes en K sont les plus incertaines car le bruit
du ciel et la radiation parasite sont plus importants dans cette bande. Dans un premier
temps, nous allons donc tenter d’améliorer la précision de la photométrie en bande K en
effectuant de multiples poses avec un temps de pose optimal de sorte que notre précision
soit supérieure à celle de 2MASS. La photométrie sera aussi calibrée avec des étoiles
standards de façon à obtenir des mesures indépendantes du catalogue 2MASS. Cela per-
mettra de vérifier s’il est possible de réduire la grande dispersion de la couleur J−K des
naines L2 de 2MASS.
Cette dernière question est traitée dans les chapitres 2 et 3 en refaisant la photomé-
trie d’un échantillon de naines brunes de type L2, dont la liste est donnée dans le tableau
2.I. Si nos observations permettent de réduire significativement la dispersion de la cou-
leur J−K pour le type spectral L2, cette couleur pourrait devenir un critère utile pour
déterminer le type d’une naine brune. Sinon, la couleur pourrait être un indicateur de
rougissement de ces objets. Cependant, si nos mesures montrent que la dispersion de la
couleur est réelle, il deviendra intéressant de la relier à d’autres propriétés, telles que
la masse ou la métallicité. Les autres sous-questions mentionnées précédemment seront
discutées dans le chapitre 4.
CHAPITRE 2
COLLECTE ET TRAITEMENT DES DONNÉES
Dans ce chapitre, toute la démarche qui touche à la stratégie d’observation, à la prise
et à la réduction de données sera exposée.
2.1 Critère de sélection des cibles
Nous possédions au départ une liste de 38 objets qui a été tirée d’Artigau et al.
(2011, [3]). Cette liste contient toutes les naines L2 qui ont un type spectral infrarouge
confirmé. Le tout est représenté sur la figure 1.3. Le type L2 a été choisi puisqu’il montre
une grande dispersion dans la couleur J−K de ses membres.
De ces 38 objets, nous en avons choisi certains plutôt que d’autres afin de nous assu-
rer d’une bonne précision. Le premier critère fut l’ascension droite en fonction du temps
de l’année lorsque les observations ont été faites, soit de février à mai 2012. Ainsi, nous
avons observé tous les objets qui vont de 2 à presque 17 heures en ascension droite,
pour un total de 22 naines brunes. Comme deuxième critère, il fallait considérer la dé-
clinaison. Nous avantagions les objets qui culminent le plus près du zénith, et ce, pour
deux raisons. Tout d’abord, plus un objet est haut dans le ciel, moins la masse d’air est
importante et c’est donc de cette façon que notre photométrie sera la plus précise pos-
sible. Ensuite, étant donné que nous voulions prendre plusieurs séries de poses, il était
nécessaire d’avoir un objet avec une grande déclinaison afin qu’il demeure haut dans le
ciel pendant tout le temps requis pour les observations. Les observations ont été faites à
l’Observatoire du Mont Mégantic (OMM), situé à la latitude 45◦ nord ; on voulait donc
observer si possible les objets ayant une déclinaison plus grande que 0◦ et le plus près
de 45◦ possible. Les objets observés possèdent donc des déclinaisons allant de 0◦ à 60◦.
On peut se référer au tableau 2.I pour la liste des objets observés.
10
Tableau 2.I – Tableau regroupant les étoiles cibles observées.
Objet # observation α δ J2MASS-K2MASS Date # pose Filtre Texp
(s)
2M0224 1 02 :24 :36.7 25 :37 :04.0 1.89 07-02-12 34 K 8
2M0753 2 07 :53 :32.1 29 :17 :11.0 1.667 07-02-12 38 K 8
2M0823 3 08 :23 :08.4 61 :25 :20.8 1.624 07-02-12 44 K 8
2M0829 4 08 :29 :06.6 14 :56 :22.0 1.584 07-02-12 45 K 8
2M0944 5 09 :44 :02.7 31 :31 :32.0 1.488 07-02-12 45 K 8
6 02-04-12 45 J 20
2M1029 7 10 :29 :21.6 16 :26 :52.0 1.671 10-03-12 34 K 8
8 02-04-12 26 J 20
2M1051 9 10 :51 :19.0 56 :13 :08.6 1.339 11-03-12 45 K 8
10 05-05-12 45 K 8
11 06-05-12 45 J 20
12 07-05-12 45 K 8
2M1123 13 11 :23 :55.6 41 :22 :28.0 1.733 07-02-12 33 K 8
14 09-02-12 45 K 8
15 02-04-12 45 J 20
2M1231 16 12 :31 :21.4 49 :59 :23.0 1.482 07-02-12 42 K 8
17 09-02-12 45 K 8
2M1256 18 12 :56 :56.9 01 :46 :16.3 1.689 11-03-12 45 K 8
19 02-04-12 45 K 8
20 05-05-12 45 K 8
21 06-05-12 45 J 20
22 07-05-12 42 K 8
2M1332 23 13 :32 :28.6 26 :35 :08.0 1.728 09-03-12 45 K 8
24 06-05-12 45 J 20
2M1338 25 13 :38 :26.1 41 :40 :34.0 1.45 09-02-12 90 K 8
2M1342 26 13 :42 :23.9 17 :51 :56.0 1.545 11-03-12 45 K 8
27 02-04-12 45 K 8
28 06-05-12 45 J 20
29 07-05-12 41 K 8
2M1550 30 15 :50 :08.4 14 :55 :18.0 1.515 09-02-12 45 K 8
2M1551 31 15 :51 :52.4 09 :41 :14.8 2.009 11-03-12 39 K 8
2M1614 32 16 :14 :20.5 00 :46 :43.6 1.38 05-05-12 27 K 8
33 06-05-12 34 J 20
2M1657 34 16 :57 :34.5 10 :54 :23.3 1.349 05-05-12 45 K 8
35 06-05-12 42 J 20
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Tableau 2.I – Tableau regroupant les étoiles cibles observées (suite).
Objet # observation α δ J2MASS-K2MASS Date # pose Filtre Texp
(s)
G196-3B 36 10 :04 :20.7 50 :22 :59.6 2.053 07-02-12 38 K 8
37 02-04-12 39 J 20
DE1539 38 15 :39 :41.9 -05 :20 :42.4 1.347 02-04-12 45 K 8
39 06-05-12 42 J 20
40 07-05-12 39 K 8
SD0800 41 08 :00 :48.1 46 :58 :26.2 1.198 08-02-12 25 K 8
42 09-02-12 45 K 8
SD1435 43 14 :35 :35.7 -00 :43 :47.0 1.463 11-03-12 42 K 8
44 02-04-12 44 K 8
45 06-05-12 45 J 20
SD1619 46 16 :19 :28.3 00 :50 :11.9 1.205 11-03-12 45 K 8
2.2 Stratégie d’observation
Maintenant que nos cibles ont été choisies, attardons-nous à la stratégie derrière les
observations. Ces observations sont la base du projet. Il est donc essentiel de porter une
attention particulière à la façon dont elles ont été prises et réduites.
2.2.1 CPAPIR
L’instrument utilisé pour ce projet se nomme CPAPIR pour Caméra Panoramique
Proche Infrarouge. Il est utilisé à l’Observatoire du Mont Mégantic (OMM) depuis no-
vembre 2004 pour les observations infrarouges de 0.8 µm à 2.4 µm. CPAPIR possède un
échantillonnage de 0.89′′/pixel et un détecteur de 2048x2048 pixels. Le champ de vue
de l’instrument est donc de 30′x30′ et cela rend l’instrument particulièrement efficace
pour des relevés sur de grandes surfaces du ciel. La valeur médiane de la pleine largeur
à mi-hauteur du profil d’une source ponctuelle à l’OMM est de 2.0′′.
Le bruit de lecture du détecteur est d’environ 10 électrons et son gain est près de 2.5
électrons/ADU. La limite de linéarité de CPAPIR se situe à environ 30 000 ADU par
coaddition. Son temps d’intégration minimum est de 1.35 secondes et le temps mort de
la remise à zéro et d’une lecture du détecteur est de 2.7 secondes par pose. Finalement,
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son temps mort par image, due à l’écriture sur le disque, est de 5.4 secondes, puis son
temps mort par déplacement plus petit que 30′′ est de 5 à 10 secondes.
Figure 2.1 – Comparaison des bandes passantes des filtres J, H et K de 2MASS et MKO.
La différence la plus notable est le filtre J de 2MASS qui est beaucoup plus large. Le
trait pointillé correspond à l’absorption atmosphérique et on remarque que le filtre J de
2MASS est grandement influencé par celle-ci, alors que notre filtre Jmko ne l’est prati-
quement pas. La figure provient de Stephens et Leggett (2004, [39]).
Cette caméra contient deux roues à filtres qui contiennent un total de dix filtres,
incluant des filtres à bande large et des filtres à bande étroite. Le filtre le plus utilisé pour
ce travail est le filtre K à 2.15 µm avec une largeur de 0.3 µm, ce qui est très semblable
au filtre K2MASS. Le filtre J, quant à lui, est centré à 1.25 µm et a une largeur de bande de
0.19 µm. Le filtre J correspond au filtre J du MKO (« Mauna Kea Observatory ») (JMKO).
Le JMKO est plus étroit que le filtre J de 2MASS et il évite les bandes d’absorption de
l’eau au-delà de 1.34 µm (Stephens et Leggett 2004, [39]) ; on peut d’ailleurs le voir
clairement sur la figure 2.1.
2.2.2 Précision souhaitée
Avant de traiter du nombre de poses et du temps d’exposition de nos objets, il est
important de comprendre quelle précision photométrique nous voulons atteindre. Je rap-
pelle que le but de ce travail est de réduire, si possible, l’étalement de la couleur J−K.
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La dispersion de cette couleur pour le type L2 est de plus de 1.1 magnitude, comme on
peut le constater à la figure 1.3. Il faut rappeler que ces valeurs de J−K ont été calculées
à l’aide des bandes J et K de 2MASS.
Prenons un de nos objets qui est relativement brillant, 2M1051 (K2MASS = 11.905,
J2MASS = 13.244) ; les incertitudes données par le catalogue 2MASS sur ces magnitudes
sont de 0.024 et de 0.026 respectivement. Ce sont les plus petites incertitudes parmi
celles de tous nos objets. Maintenant, allons à l’autre limite et considérons un de nos
objets les moins brillants, 2M1614 (K2MASS = 14.846, J2MASS = 16.226) ; les incertitudes
sur ces magnitudes sont de 0.110 et de 0.104. Ainsi, les incertitudes données par le
catalogue 2MASS sur les magnitudes de nos objets vont typiquement de 0.024 à 0.110
en K et de 0.026 à 0.104 en J. On peut se demander cependant, si ces incertitudes ne
sont pas optimistes.
Par ailleurs, lorsque nous calculons, la couleur J−K de 2M1614, par exemple, le
carré de l’incertitude sur la couleur est la somme des carrés des incertitudes sur les ma-
gnitudes. On obtient ainsi, pour 2M1614, un J−K de 1.380 avec une incertitude de
0.151. Cela représente une grande incertitude et nous voulons la réduire grâce à nos ob-
servations. Sachant que la dispersion de la couleur d’intérêt est plus de 1.1 magnitudes,
nous aimerions une incertitude sur la couleur J−K de l’ordre de 0.1 ou moins pour
chacun des objets, même les plus faibles. En obtenant une telle précision, nous confir-
merions que la dispersion est réelle et n’est pas due aux incertitudes de la photométrie
en K.
2.2.3 Sources d’incertitude
Afin d’obtenir la précision voulue, il faut être conscient des différentes sources d’in-
certitude sur nos magnitudes.
L’incertitude principale proviendra de la calibration. Cette calibration est nécessaire
mais imparfaite et cela fait en sorte que des incertitudes seront introduites dans nos
données. Nous parlerons plus en détails de la calibration dans la section 2.3.
Tout d’abord, il faut considérer l’incertitude statistique provenant du bruit lors de la
prise des données, et c’est ce que nous aborderons dans la section suivante.
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2.2.4 Évaluation du S/B
Pour mesurer les magnitudes avec exactitude, il faut d’abord un bon rapport signal
sur bruit (S/B). Nous devrons aussi veiller à ce que nous restions en dessous de la limite
de linéarité du détecteur. Idéalement, nous voulons aussi demeurer efficace lors des ob-
servations, c’est-à-dire avoir le plus de temps d’observation possible dans une nuit en
minimisant les temps morts de lecture, d’écriture et de mouvement du télescope. Pour ce
faire, nous devons nous assurer de choisir des temps de pose adéquats. Ainsi, quelques
calculs s’imposent.
Deux principales sources de bruit peuvent affecter le rapport S/B des observations.
Tout d’abord, celui que l’on appelle le bruit de lecture, est présent dans tous les dispo-
sitifs numériques. Il est généré par les composants électroniques de l’appareil. Lorsque
le bruit de lecture est important face aux autres bruits, on dit que l’observation est limi-
tée par le bruit de lecture. Il est possible de diminuer le bruit de lecture en abaissant la
température du détecteur. C’est ce qui est fait pour CPAPIR et cela permet de garder un
bruit de lecture assez bas de 10 électrons.
Il existe aussi un bruit de photon associé à la source et à la radiation parasite. Dans
l’infrarouge, les sources observées sont généralement plus faibles que la radiation para-
site venant de l’atmosphère ou du télescope. Le bruit de photon est donc dominé par la
radiation parasite. Le bruit associé à cette radiation parasite porte le nom de bruit du ciel.
Le bruit de fond du ciel est influencé par un facteur différent selon qu’on observe en
J ou en K. En K, le facteur principal à considérer est la température ambiante de l’air.
Plus la température est élevée, plus l’émission du ciel sera importante et donc le bruit
statistique élevé. En J, il faut considérer l’heure à laquelle l’observation a été faite. Si
elle a été faite tôt dans la nuit, les raies OH sont fortement influencées par le soleil qui
vient de se coucher alors que ce n’est plus le cas en fin de nuit. Lorsque le bruit du ciel
domine le bruit de lecture, on dit que les observations sont limitées par le ciel.
Nous ne pouvons pas éliminer le bruit du ciel, alors nous voudrons faire en sorte que
celui-ci soit minimum. Le bruit minimum est la racine carrée du flux total, de la source et
du ciel, multiplié par le temps d’intégration. Donc le meilleur rapport S/B qu’on puisse
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avoir, pour un temps d’intégration donné, est lorsque la seule source de bruit vient de la
source et du ciel. Le rapport S/B est limité par le signal de la source à la condition que le
bruit de lecture soit négligeable. Pour cela, il faut que le signal total vienne de mesures
où l’on est limité par le ciel.
Dans un tel cas, le signal d’une cible augmente proportionnellement au temps de
pose t, et le bruit du ciel augmente selon
√
t : cela veut dire que notre signal sur bruit
(S/B) augmente aussi avec
√
t. Ainsi, nous choisirons un temps d’intégration assez long
pour faire en sorte que le bruit de lecture de 10 électrons soit négligeable par rapport au
bruit du ciel. Par contre, pour des raisons expliquées plus loin, on ne peut pas prendre
une pose excessivement longue ; il faudra compenser en prenant plusieurs poses.
Une pose est une exposition qui commence par une remise à zéro du détecteur ;
cela nécessite 1.35 secondes. Une première lecture du détecteur est faite, aussi en 1.35
secondes, puis vient le temps d’intégration, et l’exposition se termine par une seconde
lecture. La pose est alors enregistrée dans l’électronique d’acquisition, processus qui ne
génère pas de temps mort, mais n’est pas écrite sur le disque. Il y a donc un temps mort
de 2.7 secondes par pose. Lorsque quelques poses sont additionnées dans l’électronique
d’acquisition, on utilise le terme coaddition pour désigner chacune de ces poses. On
parle d’image lorsqu’une pose simple ou quelques poses coadditionnées sont écrites sur
disque avec un entête donnant toutes les informations reliées à l’observation. L’écriture
sur disque génère 5.4 secondes de temps mort.
2.2.4.1 En K
En K, le manuel d’utilisation de CPAPIR suggère de prendre des poses de 8 secondes
avec 3 coadditions. On suppose qu’en cette bande, au mois de février, le ciel possède
une magnitude apparente de 13.6 par sec. d’arc carrée, et en sachant qu’à l’OMM, on
recevra 2.86×109 photons par seconde d’une étoile de magnitude 0, on peut donc cal-
culer que 10 380 photons par seconde par sec. d’arc carrée seront « produits » par le
ciel ; ce nombre devient, puisque CPAPIR possède un échantillonnage de 0.89′′/pixel,
8220 photons par seconde par pixel. En supposant une transmission totale de 20%, après
considération des pertes de signal par réflexion sur les miroirs, filtres et lentilles, et de
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l’efficacité quantique, on calcule que 1 650 e− par seconde par pixel sont générés sur
le détecteur. Si on s’en tient au temps suggéré de 8 secondes, le détecteur générerait 13
200 e− par pixel. Le bruit du ciel associé à cette pose est la racine carrée du nombre
d’électron, et on obtient un bruit de ciel de 115 électrons.
Nos observations seront étalées sur plusieurs mois (de février à mai) et il est évident
que la température ambiante sera plus élevée en mai qu’en février. Une plus grande
température veut dire un plus grand bruit de ciel en K. Après avoir refait l’exercice, on
obtient qu’en mai, en supposant une magnitude du ciel de 12.3 par sec. d’arc carrée, le
bruit du ciel sera de 210 électrons. Dans les deux cas, le bruit du ciel est plus de 11 fois
supérieur au bruit de lecture ; on estime donc que ce dernier est négligeable, et que nous
sommes limités par le ciel en K.
Assurons-nous maintenant qu’une pose de 8 secondes respecte la limite de 30 000
ADU pour une non-linéarité de moins de 1% , et ce, même en mai alors que le ciel est
le plus brillant. Sachant que le ciel dans cette bande contribue à 43 600 e− par pixel et
que le gain de CPAPIR est de 2.5 e−/ADU, on calcule que le ciel contribue pour 17 440
ADU/pixel. De plus, supposons que l’on observe notre objet le plus brillant (2M1051),
avec un étalement moyen (2.0′′), cet objet contribuera pour 31 800 ADU répartis sur
4 pixels, donc 8 000 ADU/pixel. Ainsi, on voit que nous demeurons sous la limite de
linéarité en additionnant la contribution du ciel et de l’objet (17440+ 8000 = 25440
ADU/pixel). Jusqu’à maintenant, le temps de pose de 8 secondes en K semble donc
adéquat.
L’efficacité des observations est le rapport du temps d’intégration du signal de la
source sur le temps d’observation total, qui inclut les temps morts de lecture, d’écriture
sur le disque, de déplacement du télescope, etc. On détermine d’abord l’efficacité des
poses de 8 secondes en considérant les temps morts des poses et des images. Pour une
image en K, le manuel CPAPIR suggère de prendre 3 poses élémentaires (ou coadditions)
de 8 secondes par image. À chaque pose s’ajoute le temps mort de remise à zéro et de
lecture de 2.7 secondes. À chaque image s’ajoute le temps mort d’écriture sur le disque
de 5.4 secondes. Si nous faisions des images d’une pose de 8 secondes, le temps mort
accaparerait 51% du temps d’acquisition de l’image ; nous ne serions pas efficaces. Pour
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chaque pose coadditionnée, on ajoute 8 secondes de mesure et 2.7 secondes de temps
mort. Ainsi, pour des coadditions de 2, 3, 4, et 9 poses, les temps morts accapareraient
41%, 36%, 34% et 29% respectivement. L’efficacité serait plus grande si nous faisions 9
poses coadditionnées plutôt que 3 images de 3 poses. Mais, pour des temps plus grands,
des irrégularités dans le mouvement du télescope font que la position des sources sur
le détecteur change. Il vaut mieux alors enregistrer plusieurs images sur disque, qu’on
pourra ensuite recentrer avant de les additionner. Un temps plus grand signifierait aussi
que le ciel pourrait changer significativement avant que nous déplacions l’objet. Or, en
prenant des images de 3 coadditions, nous restons efficaces, nous évitons les irrégularités
dans le mouvement et nous évitons de rester trop longtemps au même endroit. On a donc
avantage à faire des images composées de 3 coadditions de 8 secondes puisque cela
reste un bon compromis entre efficacité et stabilité de l’image. Ici aussi, la suggestion du
manuel de CPAPIR est adéquate.
À chaque objet observé, nous devrons soustraire la contribution du ciel. Cette contri-
bution est déterminée en faisant la médiane de plusieurs images sur lesquelles les objets
sont à différentes positions, de sorte que la médiane élimine leur contribution. Afin de le
faire de la façon la plus précise possible, nous voudrons observer notre objet à différents
endroits sur le détecteur pour nous assurer de minimiser l’effet de variation de sensibi-
lité présent sur tous les pixels du détecteur. Pour ce faire, nous utiliserons 15 positions
différentes. Cependant, nous ne voudrons pas déplacer le détecteur entre chaque image
puisque le temps mort par déplacement prend de 5 à 10 secondes ; nous deviendrions
ainsi inefficaces. C’est pourquoi, à chaque position, nous prendrons 3 images. De cette
façon, nous perdrons 5 à 10 secondes une seule fois à toutes les 3 images ; on maxi-
mise ainsi notre efficacité. Nous ne voulons pas non plus prendre plus de 3 images par
position, car cela prendrait plus de temps, et le ciel aurait le temps de changer significa-
tivement d’une série d’images à l’autre. Nous aurons donc un total de 45 images pour
chaque naine brune et étoile standard.
Maintenant, il nous faut calculer le rapport S/B afin de vérifier que ce nombre d’images
nous donnera la précision voulue. Pour ce faire, nous utilisons l’équation donnée par
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Newberry (1991, [34]) :
S/B =
C1/20
[1+nσ2bgC
−1
0 (1+
1
p)]
1/2
(2.1)
où C0 est le nombre d’électrons attribuables à l’objet observé, n est le nombre de pixels
sur le détecteur utilisés pour calculer le flux de l’objet, σbg est l’écart-type du ciel autour
de l’objet (en électrons) et p est le nombre de pixels utilisés pour calculer l’écart-type du
ciel autour de l’objet.
Afin de valider notre temps de pose pour tous nos objets, nous calculerons ici le S/B
pour notre objet le plus faible, 2M1614, qui sera observé en mai, donc au moment où le
ciel sera le plus bruyant en K, en supposant un étalement plutôt mauvais (3.0′′). Ainsi, si
nous obtenons un S/B intéressant, nous saurons que le temps de pose suggéré ici sera bon
pour tous les autres objets. Sachant que 2M1614 possède une magnitude en K de 14.846,
on sait que de cet objet, nous recevrons un total de 15 800 électrons en 24 secondes (3
coadditions de 8 secondes) sur le détecteur de CPAPIR (C0 = 15 800). Avec un étalement
de 3.0′′, l’image de l’objet serait répartie sur environ 28 pixels (n= 28). On rappelle que
le bruit du ciel en mai est de 210 électrons (σbg = 210). Pour déterminer nos magnitudes,
nous prendrons un anneau de ciel centré sur l’objet entre 9 et 15 pixels, donc un nombre
de pixels p = 452. Ainsi, on obtient un S/B de 14 pour une seule image. Considérant
que nous aurons 45 images, le S/B de 2M1614, calculé pour une image, s’améliore d’un
facteur
√
45 et nous obtenons un S/B total de 94.
On peut ensuite utiliser le S/B trouvé afin de déterminer l’incertitude statistique sur
les magnitudes des objets. Pour ce faire, on utilise la relation suivante :
σ(m) = 2.5log
(
S+B
S
)
= 2.5log
(
1+
B
S
)
(2.2)
En reprenant les valeurs de S/B pour notre objet très faible, 2M1614, on obtient des
incertitudes sur la magnitude de 0.011 en K. En considérant que 2M1614 est un de nos
objets les plus faibles, il va sans dire que tous les autres objets auront des incertitudes
sur la magnitude beaucoup plus petites que pour ce dernier. On peut donc conclure que
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les temps d’exposition suggérés et que les rayons des anneaux de ciel que l’on prévoit
utiliser sont adéquats pour une bonne incertitude statistique.
Nos observations en K d’une source compteront donc 45 images composées de 3
coadditions de 8 secondes puisque ces choix semblent être un bon compromis entre le
signal sur bruit voulu, la limite de linéarité à ne pas dépasser et l’efficacité des observa-
tions.
2.2.4.2 En J
En J, le manuel de CPAPIR suggère de prendre des poses individuelles de 20 se-
condes. Dans cette bande, le bruit de fond du ciel est beaucoup moins important pour les
mêmes températures. En comparaison, en J, à l’OMM, on recevra 9.28× 109 photons
par seconde d’une étoile de magnitude 0. On conserve une transmission de 20% et on
suggère de faire des poses de 20 secondes. En supposant, en mai, un ciel de magnitude
15.4 par sec. d’arc carrée, on calcule un bruit de 141 électrons contre 112 électrons en
avril avec un ciel de magnitude 15.9 sec. d’arc carrée. Le bruit de lecture est encore une
fois négligeable face à ces bruits de fond ; nous sommes donc aussi limités par le ciel en
J.
Assurons-nous maintenant qu’une pose de 20 secondes permettra de respecter la
limite de linéarité du détecteur. Dans cette bande, en mai, le ciel est responsable de
20 000 e− par pixel, cela équivaut à 8 000 ADU/pixel sur le détecteur. En supposant
qu’encore une fois on observe pendant 20 secondes notre objet le plus brillant, 2M1051,
avec un étalement moyen de 2.0′′, nous répartissons un total de 74 880 ADU sur 4 pixels,
pour une contribution de 18 700 ADU/pixel. On voit qu’en additionnant la contribution
du ciel et de l’objet observé, nous demeurons en dessous de la limite de linéarité de
30000 ADU : 8000+ 18700 = 26700 ADU. Ainsi, les observations de tous les autres
objets moins brillants seront, eux aussi, sous la limite ; le temps suggéré semble adéquat.
En terme d’efficacité, à une pose élémentaire de 20 secondes s’ajoutent 2.7 secondes
de temps mort pour la remise à zéro et la lecture, ainsi que 5.4 secondes pour l’écriture
sur le disque. Une image d’une pose nécessiterait donc un total de 28.1 secondes, pen-
dant lesquelles nous observerons pendant 20 secondes ; cela équivaut à un temps mort
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qui compte pour 29% du temps total. Le temps mort d’une image de deux coadditions
représenterait 21%. On gagnerait donc en efficacité à utiliser deux poses coaddition-
nées, mais cela ferait en sorte qu’une image prendrait presqu’une minute, et le problème
d’irrégularité du mouvement du télescope nous ferait perdre de la précision. Ainsi, des
images composées d’une pose de 20 secondes semblent être le meilleur compromis.
Dans cette bande aussi, nous voudrons supprimer la contribution du ciel dans les
images. Pour ce faire, et pour les mêmes raisons qu’en K, nous prendrons aussi 3 images
à 15 positions différentes.
Refaisons maintenant le même exercice qu’en K pour calculer le S/B en J, si on
observe 2M1614. Sachant que sa magnitude en J est de 16.226, on sait que le détecteur
recevra 12 000 électrons de cet objet en 20 secondes. Toujours avec un étalement de 3.0′′,
n = 28 pixels et ici le bruit de fond du ciel est σbg = 141 électrons. En utilisant toujours
le même anneau de ciel, on obtient un S/B de 16 pour une seule image. Considérant que
nous aurons aussi 45 images pour cet objet en J, le S/B s’améliore jusqu’à 107.
En utilisant le S/B total de 107 et l’équation 2.2, on obtient une incertitude sur la
magnitude de 0.010 en J. Ainsi, on confirme que ce S/B sera lui aussi plus que suffisant
pour obtenir la précision voulue. Nos observations en J compteront donc 45 images
d’une pose de 20 secondes.
En résumé, les incertitudes statistiques en K et en J que nous venons de calculer sont
négligeables face à la précision voulue de 0.1 magnitude. On peut donc considérer que
notre S/B est très bon. En aucun cas, les incertitudes provenant de la calibration ne seront
plus petites que ces incertitudes statistiques. Ainsi, notre précision sera aussi bonne que
le sera notre calibration.
2.3 Calibration
De notre programme IDL, on obtient les flux de nos objets d’intérêt grâce à l’équa-
tion suivante :
ma =−2.5log(F)+C (2.3)
où ma est la magnitude obtenue à partir du flux F en se référant au point zéro C.
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Cependant, pour déterminer la magnitude de nos cibles, il faut aussi mesurer le flux
obtenu d’objets de référence dont la magnitude est connue. Les magnitudes de nos cibles
se trouveront donc à partir de la relation suivante :
mcible = 2.5log
(
Fre f
Fcible
)
+mre f (2.4)
Ces objets de référence peuvent se trouver dans le champ de l’image de notre cible.
Dans un tel cas, on peut calibrer la photométrie d’ouverture sur une même image. L’avan-
tage de la calibration avec cette méthode est que l’on s’assure que les conditions atmo-
sphériques sont les mêmes tant pour notre cible que pour l’étoile de référence. On aurait
donc avantage à utiliser cette méthode. Cependant, le seul catalogue qui le permettrait
est 2MASS. Étant donné que nous désirons obtenir notre photométrie de façon indépen-
dante à 2MASS, il serait inapproprié d’utiliser des étoiles de référence ayant seulement
une magnitude 2MASS.
Ainsi, nous nous baserons sur les magnitudes, connues avec grande précision, d’étoiles
standards. Par contre, étant donné que le nombre d’étoiles standards est limité, il est pro-
bable qu’aucune étoile standard ne se trouve dans le champ de nos naines brunes. Ce
sera à vérifier après la sélection des standards.
Les paramètres importants à considérer dans le choix des étoiles standards sont l’as-
cension droite, mais surtout la déclinaison. La déclinaison est très importante ici puisque
l’on veut une étoile assez haute pour que l’on puisse l’observer plusieurs fois au cou-
rant de la nuit afin de bien caractériser la variation des conditions atmosphériques. De
plus, nous tentons autant que possible d’avoir une étoile standard qui a une magnitude
en K qui se rapproche de celle de nos cibles. Cela permettrait donc d’observer l’étoile
standard selon la même méthode d’observation que nos cibles.
Ces contraintes nous ont donc amené à choisir des étoiles standards qui proviennent
d’ARNICA « Arcetri NICMOS3 camera », dont les magnitudes ont été obtenues par
Hunt et al. (1998, [23]). Ces étoiles standards possèdent des magnitudes en K qui sont
comparables à celle de nos cibles (8.5 ≤ K ≤ 14.0). On y retrouve un total de 86 étoiles
standards, qui ont été mesurées avec une incertitude moyenne de ∼ 0.012 magnitude ;
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ceux-ci sont distribués dans un total de 40 champs. Ces champs ont une dimension de 4′
x 4′ et sont uniformément distribués sur le ciel de l’hémisphère nord à des latitudes entre
35◦ et 45◦. Les étoiles standards choisies sont répertoriées dans le tableau 2.II.
Tableau 2.II – Tableau regroupant les étoiles standards observées
Objet α δ Date # poses Filtre Magnitude
stand0738 07 :38 :16.0 38 :57 :13.0 07-02-12 90 K 13.871 (0.016)
08-02-12 45 K 13.871 (0.016)
stand0851 08 :51 :20.0 11 :52 :48.0 09-02-12 45 K 12.437 (0.012)
stand0919 09 :19 :27.5 43 :31 :46.0 02-04-12 81 J 9.551 (0.012)
stand1137 11 :37 :05.6 29 :47 :59.0 02-04-12 54 J 12.966 (0.005)
stand1257 12 :57 :02.2 22 :01 :52.0 09-02-12 45 K 14.195 (0.009)
stand1341 13 :41 :43.6 28 :29 :51.0 09-03-12 86 K 12.379 (0.010)
10-03-12 54 K 12.379 (0.010)
11-03-12 189 K 12.379 (0.010)
02-04-12 135 K 12.379 (0.010)
05-05-12 126 K 12.379 (0.010)
06-05-12 243 J 13.000 (0.015)
07-05-12 108 K 12.379 (0.010)
Puisque les 40 champs observés par ARNICA sont distribués sur le ciel qui sous-tend
un angle solide de∼ 20 000 deg. carrés, on retrouve un champ contenant une ou plusieurs
étoiles standards par 500 deg. carrés. Rappelons que notre champ de vue CPAPIR est
de 30′x30′, donc de 0.25 deg. carré. Ainsi, il est clair que lors de l’observation de nos
cibles, il est très probable qu’aucune étoile standard ne se trouvera à l’intérieur, ni même
à proximité de notre champ. Il faudra donc alterner nos observations entre les étoiles
standards et nos cibles.
Nous voudrons calibrer notre naine cible grâce à une série de mesures du flux de
l’étoile standard qui précède et une autre qui suit la série de mesures de notre cible. Cette
alternance entre l’étoile standard et la cible fait en sorte que celle-ci ne sera pas observée
à une même masse d’air que lors des deux séries d’observations de l’étoile standard.
La masse d’air représente l’épaisseur de l’atmosphère que le signal doit traverser avant
d’être capté par notre détecteur. L’atmosphère se comportant comme un filtre, plus la
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masse d’air est grande, plus il y aura extinction du signal. La masse d’air est minimale,
et vaut 1, lorsque l’on observe un objet au zénith, et augmente plus on s’approche de
l’horizon. Puisque nous devrons calibrer nos cibles avec des étoiles standards qui ne sont
pas à la même masse d’air, nous tenterons de déterminer la relation entre l’extinction du
signal et la masse d’air. Nous pourrons alors ajuster la magnitude de nos étoiles standards
en amenant leur masse d’air à la même valeur que celle de la cible pour ensuite calibrer
la magnitude de façon plus précise.
Néanmoins, avec cette méthode, plusieurs sources d’incertitude affecteront la cali-
bration. Tout d’abord, le fait que nos étoiles standards ne sont pas observées très près
de nos cibles crée une première incertitude. Cela s’explique par les conditions atmo-
sphériques qui ne seront pas exactement les mêmes lors de l’observation d’une cible ou
d’une étoile standard. En plus du changement de masse d’air qui sera calibré, la varia-
tion de transparence du ciel à cause de la température et de l’humidité peut amener une
variation de flux en fonction du temps. De plus, notre système de filtre utilisé à l’OMM
n’est pas le même que celui utilisé par ARNICA pour la détermination des magnitudes
des étoiles standards. Hunt et al. (1998, [23]) discutent le fait que leur système de filtre,
celui d’ARNICA, est très semblable à celui de UKIRT. Ils n’ont d’ailleurs trouvé aucune
différence significative entre la photométrie ARCNICA et celle de UKIRT. De plus, nous
ne connaissons aucune équation de transformation de couleur entre UKIRT et 2MASS.
Cela fait en sorte que nous ne possédons pas les données requises afin d’estimer les in-
certitudes qui viennent du fait que l’on calibrera nos étoiles cibles à l’aide des étoiles
standards, observées dans un autre système de filtre que celui de l’OMM.
2.4 Exécution des observations
Rappelons que les temps d’exposition suggérés pour les bandes J et K sont respec-
tivement de 20 et de 8 secondes et ont été démontrés adéquats dans la section 2.2.4. Ce
sont donc ces temps d’exposition qui ont été choisis. Nous utilisions 3 coadditions pour
les observations en K, et une coaddition pour celles en J.
Normalement, le détecteur est divisé en quatre quadrants de 1024x1024 pixels. Ce-
24
Figure 2.2 – Disposition des quadrants fonctionnels du détecteur de CPAPIR. Le cercle
vert correspond à l’endroit où on veut centrer notre cible de départ, de sorte que la cible
et ses environs ne sortent pas du champ de vision, malgré les va-et-vient.
pendant, lors des observations, le quadrant supérieur gauche ne fonctionnait tout simple-
ment pas. Il fallait donc décentrer notre cible sur le détecteur ; notre position de départ
est indiquée à la figure 2.2. De ce point de départ, pour une naine cible, nous avons uti-
lisé 15 positions différentes sur le détecteur, selon la technique du va-et-vient ; à chaque
position, nous prenions 3 images. De cette façon, les régions autour de notre objet ont
été bien définies et cela nous permettra de construire une image du ciel, utile pour la
réduction des données. Lors de l’observation d’une étoile standard, nous déplacions le
détecteur entre 9 et 15 fois de∼ 20′′, et à chaque position, nous prenions aussi 3 images.
Au total, nous obtenions donc des séries de 45 images pour nos naines brunes, et des
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séries de 27 à 45 images pour nos étoiles standards. Certaines naines brunes ont été
observées plus d’une fois dans un même filtre pendant des nuits différentes.
À noter qu’une étoile standard était observée plusieurs fois par nuit ; on a donc plu-
sieurs séries d’images de standard par nuit (voir tableau 2.II). Entre deux séries d’images
d’une étoile standard, on effectuait une série d’images d’une naine brune cible.
2.5 Traitement et analyse des données
2.5.1 Réduction des données CPAPIR
Une fois recueillies, les données CPAPIR doivent être préparées pour l’analyse. Cette
préparation est faite lors de la réduction des données, qui est faite ici grâce au langage
de programmation IDL.
Tout d’abord, on prend une série d’expositions du courant sombre appelé « dark ».
Une telle exposition est prise en empêchant toute lumière de parvenir au détecteur. Cela
permettra de définir le courant sombre, qui est la mesure du nombre d’électrons qui,
de par la température non nulle du détecteur, possèdent une énergie cinétique suffisante
pour être comptés sur un pixel, et ce, malgré l’absence de tout photon. Ce courant sombre
pourra ensuite être soustrait de nos images.
Maintenant, à l’aide de nos images prises avec la méthode du va-et-vient, il faut
construire une image du ciel. Étant donné que les objets n’arrivent pas au même endroit
sur le détecteur d’une pose à l’autre, il nous est possible d’identifier la contribution du
ciel sur chacun des pixels en prenant la médiane des valeurs enregistrées, pour ensuite
constituer l’image du ciel. Par la suite, on soustrait la contribution du ciel aux images en
multipliant l’image du ciel par un facteur approprié au niveau de ciel dans l’image de la
cible. Parce que le courant sombre est le même d’une image à l’autre et ne devrait pas
être multiplié par ce facteur, on le soustrait d’abord de l’image de la cible et de l’image
du ciel.
Ensuite, il faut comprendre que chacun des pixels de CPAPIR ne présente pas la
même réponse à un signal. Il faut alors uniformiser la réponse des pixels les uns par
rapport aux autres. Pour ce faire, on prend des séries d’expositions de champs uniformes
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sur un écran à l’intérieur du dôme de l’OMM (« domeflat »). Ces séries d’expositions
sont prises en début ou en fin de nuit. On divise les images par le « domeflat » ; la réponse
des pixels est alors uniformisée.
Ensuite, on incorpore une astrométrie à nos images. Pour ce faire, on fait une com-
paraison de la position des étoiles du champ dans nos images avec les étoiles correspon-
dantes du relevé 2MASS. Qu’on observe vers le pôle ou vers le centre galactique, on
retrouve en bande large (J, H ou K), entre 50 et 15 000 étoiles, dans le PSC (« Point
Source Catalog ») pour chaque image CPAPIR ; on peut donc sans problème comparer
la position de nos étoiles avec celles qui se trouvent dans le PSC. Finalement, toujours
par comparaison au PSC, nos images sont traitées pour corriger la distortion qui pourrait
rendre l’astrométrie moins précise. Les données étant maintenant réduites, nous pouvons
commencer l’analyse des images.
2.5.2 Stratégie de l’analyse
Lorsque l’on observe une source ponctuelle en photométrie d’ouverture, ce qui est le
cas dans ce travail, la démarche à suivre est la suivante : on veut additionner la contri-
bution de chacun des pixels qui composent la PSF (« Point Spread Function ») de la
cible.
Concrètement, nous devons : localiser l’objet ciblé dans chacune des images, puis
trouver une gaussienne qui s’ajuste le mieux possible à la PSF de l’objet. Cela nous
permet alors de trouver plus précisément le centre de cette PSF. Ensuite, on centre sur
celle-ci un cercle qui a un rayon de 2, 3 ou 4 pixels. Le programme utilisé calcule ensuite
le rayon optimal du cercle qui englobera le mieux la source. Le rayon choisi est celui qui
minimisera l’écart type par rapport à la médiane du flux mesuré à l’intérieur du cercle
qu’il forme. Pour déterminer le flux, on mesure l’intensité totale des pixels à l’intérieur
de ce cercle, tout en soustrayant une valeur moyenne correspondant au ciel. Le ciel est
caractérisé à l’aide des pixels se trouvant dans un anneau centré sur le cercle qui contient
la PSF de la cible et qui va de 9 à 15 pixels de rayon. On obtient ainsi un flux lumineux
qui provient seulement de la cible.
Le flux ainsi obtenu sera calibré grâce aux séries d’images des étoiles standards
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comme discuté à la section 2.3.
2.5.3 Poses à rejeter
Figure 2.3 – Séquence complète de toutes les images en K de l’étoile standard stand1341
au courant de la nuit du 2 avril 2012. Le flux a été normalisé et aucune donnée n’a été
rejetée jusqu’à présent. Il s’agit en fait de 5 séries de 27 poses, à ∼30 minutes d’inter-
valle.
On voit sur la figure 2.3, les différentes valeurs de flux normalisé que l’on mesure sur
l’étoile standard stand1341 de la nuit du 2 avril 2012. On peut voir qu’il y a des valeurs
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très basses, voire même nulles, ou encore des coupures dans la courbe (voir, par exemple,
la courbe vers l’image 50). Ces points sont à rejeter puisqu’ils proviennent d’images où
le traitement a été fortement influencé par une cause hors de notre contrôle. On compte
principalement trois causes responsables de ces problèmes de traitement.
Tout d’abord, sur certaines poses, notre objet paraît mal défini parce que le télescope
peut s’être légèrement déplacé lors de l’intégration (à cause d’un coup de vent, ou du
télescope instable, par exemple). Ainsi, l’image prise peut être floue ou les objets peuvent
y paraître dédoublés ; dans les deux cas, l’astrométrie ne peut y être appliquée. Ainsi,
cela a pour effet d’attributer à un objet un flux très bas ou même nul. Un bon exemple
de l’effet du télescope qui bouge durant une pose est illustré à la figure 2.4 montrant
l’image 129. On voit clairement que les objets sur l’image sont dédoublés à cause d’un
mouvement lors de la pose. On constate que pour cette image, selon la figure 2.3, le
flux est nul ; c’est aussi le cas des poses 66, 67, 68, 78, 84, et 111. Les images comme
celles-ci sont intraitables et doivent être rejetées.
Ensuite, on a dû rejeter certaines poses car un mauvais pixel se trouvait sur la PSF de
notre cible. Ainsi, lorsque le moment est venu d’additionner la contribution de chacun
des pixels au flux total de la cible, on obtient un NaN ( « Not a Number »), qui est produit
par le résultat d’une opération invalide puisque le mauvais pixel ne détient aucune valeur
de flux. C’est le cas des poses 51, 52, 53, 72, 73 et 74 de la figure 2.3, où on peut voir
qu’à ces endroits la courbe est coupée, comme s’il manquait une donnée.
Finalement, plusieurs poses ont été rejetées simplement parce que l’on peut voir qu’il
y a un passage nuageux pendant la prise de la pose. C’est d’ailleurs le cas pour les poses
5 à 18 de la figure 2.3. Une démonstration plus directe de l’effet d’un passage nuageux
sur le flux mesuré est illustrée à la figure 2.5. On préfère rejeter ces poses, afin de rester
le plus précis possible en utilisant seulement les poses obtenues par temps clair.
La figure 2.6, montre la même séquence d’images que la figure 2.3, mais cette fois
sans les données que l’on a rejetées. On voit qu’il y a encore une certaine décroissance
dans les valeurs de flux qui va au-delà des fluctuations dues au bruit. On suppose que
cette variation est due au changement de la masse d’air au courant de la nuit (à noter que
les points de cette figure proviennent de 5 séries de 27 images). À chaque image corres-
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Figure 2.4 – Image 129 de l’étoile standard stand1341, prise le 2 avril 2012. L’image
est inutilisable puisque le télescope a bougé lors de la pose, probablement à cause d’un
coup de vent. On rejette les images comme celle-ci pour effectuer notre photométrie.
pond une masse d’air. Ainsi, d’une série d’images à une autre, la masse d’air change et
influence grandement nos flux mesurés.
2.5.4 Influence de la masse d’air
Notre calibration tiendra compte de l’extinction du signal due à la masse d’air. C’est
pourquoi nous voulons trouver le taux d’extinction par masse d’air en J comme en K.
2.5.4.1 En K
Pour la plupart des nuits, nous ne couvrions pas un grand domaine de masse d’air.
Cela fait en sorte que la détermination du taux d’extinction par masse d’air n’est pas
possible, sauf pour une nuit. En effet, lors de la nuit du 5 mai 2012, nous avons couvert
un grand domaine de masse d’air : de 1.2 à 2.2 masses d’air. Nous allons tenter de
déterminer le taux d’extinction grâce aux données de cette nuit.
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Figure 2.5 – Démonstration de l’effet de l’arrivée de nuages sur les observations d’une
cible. Il s’agit de l’objet DE1539 en K, observé le 7 mai 2012. Un passage nuageux est
détecté par une variation notable du flux de l’objet et par une grande imprécision sur la
magnitude apparente mesurée. Ces observations ont été rejetées.
Pour déterminer ce taux, on utilise la figure 2.7, où on voit l’influence de la masse
d’air sur la magnitude mesurée. La droite présente dans le graphique est celle qui mo-
délise le mieux la variation de magnitude avec la masse d’air ; elle a simplement été
calculée par ajustement aux points présents sur la figure. On voit que pour une valeur
donnée de la masse d’air, on a plusieurs points de magnitude. On peut simplifier le tout
en prenant la moyenne des flux pour chaque valeur de masse d’air qui se répète. C’est ce
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Figure 2.6 – Séquence des images en K de l’étoile standard stand1341 avec flux nor-
malisé, nuit du 2 avril 2012. À noter que plusieurs poses ont été rejetées, notamment
lorsque la cible tombait sur de mauvais pixels, ou à cause de passages nuageux.
que nous avons fait afin d’obtenir la figure 2.8 et cela ne change en rien la droite ajustée
obtenue, comme on peut le constater en comparant les figures 2.7 et 2.8.
Le taux de variation de la droite est le taux d’extinction cherché. Nous obtenons une
valeur de 0.119 ± 0.004 magnitude par masse d’air. Afin de se convaincre que ce taux
est acceptable, on se réfère à Manduca et Bell (1979, [32]). Manduca rapporte qu’à Kitt
Peak, à une altitude de 2.1 km, avec le système de filtre Johnson, le taux d’extinction
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d’une masse d’air de 1.0 à 2.0 est d’environ 0.12 en été comme en hiver. L’OMM est
situé à une altitude de 1.1 km et notre taux de 0.119 est très comparable aux valeurs de
Kitt Peak. On considère donc que notre taux d’extinction est valide.
Nous avons tenté de faire le même exercice à l’aide des données des autres nuits.
Cependant, l’étendue du domaine des masses d’air était trop petite pour nous permettre
d’obtenir des valeurs fiables. Nous devrons donc utiliser le taux de 0.119 magnitude par
masse d’air comme taux d’extinction en K pour chacune de nos nuits.
2.5.4.2 En J
Nous avons aussi tenté de déterminer le taux d’extinction en J par la même méthode.
Cependant, la seule nuit durant laquelle on a couvert un grand domaine de masses d’air
était celle du 6 mai 2012. On peut se référer à la figure 2.9 pour voir que nous obtenons
une relation qui va dans le sens contraire de ce à quoi on s’attendait. Avec un taux de
variation sur la droite de -0.085 ± 0.008, on ne peut pas considérer que ceci est un taux
d’extinction valide. Nous devons donc faire l’hypothèse que, dans ce cas, les variations
de la magnitude en J sont dues à des variations temporelles de la transparence du ciel.
Pour cette raison, nous nous référons encore une fois à Maduca et Bell (1979, [32]).
Les auteurs rapportent qu’avec le système de filtre Johnson, à Kitt Peak, le taux d’ex-
tinction en J d’une masse d’air de 1.0 à 2.0 est d’environ 0.1 magnitude par masse d’air.
Faute d’une mesure avec nos propres données, nous adopterons cette valeur pour notre
calibration en J.
2.5.5 Démarche de détermination de la magnitude et de son incertitude
Chaque cible a été observée entre deux séries d’images du standard et c’est à l’aide
de celles-ci que l’on calibre la cible. Tout d’abord, on utilise le taux d’extinction déjà
déterminé afin d’amener les images de l’étoile standard à la masse d’air de la cible.
Il suffit ensuite de prendre la moyenne des magnitudes de l’étoile standard et d’uti-
liser la formule 2.4 pour calibrer notre cible. Puisque l’on possède 45 images de notre
cible, on obtient 45 valeurs de magnitude. On choisit la médiane comme valeur finale et
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Figure 2.7 – Exemple de détermination de la relation de la magnitude mesurée en fonc-
tion de la masse d’air. La droite sur la figure représente le meilleur ajustement aux points.
Les données proviennent des poses de l’objet standard stand1341 de la nuit du 5 mai
2012.
on prend l’écart type pour déterminer l’incertitude statistique sur la mesure.
À l’incertitude statistique doit s’ajouter l’incertitude provenant de la calibration. Si
l’incertitude statistique a été aisément déterminée de façon quantitative, ce n’est pas le
cas de l’incertitude provenant de la calibration. En effet, malgré la correction de l’ex-
tinction due à la masse d’air, d’autres incertitudes sont présentes. Celles-ci sont causées
par des fluctuations de transparence du ciel, par l’amélioration ou la dégradation de la
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Figure 2.8 – Amélioration de la figure 2.7. Pour chaque valeur de masse d’air qui se
répète, nous avons pris la moyenne des flux. Cela rend les données plus faciles à regarder
et ne change en rien la droite d’ajustement.
pleine largeur à mi-hauteur du signal, ou encore par la différence de couleur entre la
source et l’étoile standard. Considérant que le temps nécessaire à la prise de 27 images
de l’étoile standard, de 45 images de la cible et d’encore 27 images de l’étoile standard
est approximativement de 90 minutes, il est clair que les conditions atmosphériques ont
le temps de changer pendant toute la durée de ces observations.
Un exemple de calibration est montré sur la figure 2.10. Il s’agit de la cible DE1539
calibrée grâce à l’étoile standard stand1341. Tous les points de ce graphique ont été cor-
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Figure 2.9 – Séquence des images en J de l’étoile standard stand1341 au courant de la
nuit du 6 mai 2012. Il s’agit en fait de 9 séries de 27 poses, à ∼30 minutes d’intervalle.
rigés pour l’extinction et sont à la même masse d’air. On remarque que les deux séries
d’images de l’étoile standard, malgré la correction pour les masses d’air, ne sont pas cen-
trées sur les mêmes valeurs. La série de gauche est à une magnitude moyenne de -11.727,
tandis que la série de droite est à une magnitude moyenne de -11.749. Afin d’estimer les
incertitudes qui viennent de la calibration, on remarque que les résultats de chacune des
séries du standard ont une dispersion d’environ 0.05 magnitude. Sachant que chaque
série possède ∼20 mesures, on estime que l’incertitude, qui provient de la dispersion
des magnitudes de l’étoile standard, est de ∼0.01. Cette incertitude de la calibration
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s’ajoute quadratiquement à l’écart type des magnitudes de la cible. Dans le cas de la
naine DE1539 de la figure 2.10, l’écart type est de 0.024. Ainsi, l’incertitude statistique
sur la magnitude mesurée de notre cible est ± 0.026. À cela s’ajoute quadratiquement
une incertitude de 0.02 en raison de la variation de la transparence de l’atmosphère. On
obtient ainsi une incertitude totale de 0.033. La même méthode de calcul de l’incertitude
totale a été utilisée pour chacune des autres cibles.
Figure 2.10 – Images en K de l’étoile standard stand1341 et de la cible DE1539 de la
nuit du 2 avril 2012. La série du centre est celle de DE1539 et elle se trouve entre deux
séries de stand1341.
CHAPITRE 3
PRÉSENTATION DES RÉSULTATS
Dans cette section, nous présentons les résultats de la photométrie en J et en K de nos
naines cibles et nous discutons de l’incertitude sur cette photométrie. Par la suite, nous
déterminons les couleurs J−K de nos objets et celles-ci sont comparées aux couleurs
obtenues par les données de 2MASS. Ces couleurs seront ensuite utilisées pour voir si
nous confirmons la grande dispersion en J−K des naines brunes de type L2.
3.1 Magnitudes apparentes mesurées
Les magnitudes de nos cibles calibrées peuvent être visualisées dans le tableau 3.I.
Dans la première colonne de ce tableau, on trouve les noms de nos naines cibles ; pour
une description plus complète de ces objets, on peut revenir au tableau 2.I. Dans la
deuxième colonne, on peut voir le numéro de l’observation qui nous permet de faire ré-
férence plus facilement à l’objet observé et à quelle date il l’a été (troisième colonne).
Des objets ont parfois été observés plusieurs fois. Dans ces cas, le nom de l’objet n’a
pas été répété dans la première colonne. La quatrième colonne donne simplement le filtre
utilisé lorsque l’observation a été faite. On retrouve ensuite les magnitudes de nos cibles,
mesurées et calibrées selon la méthode décrite à la section 2.3, sous la colonne « Magni-
tude », puis la sixième colonne donne l’incertitude statistique sur cette magnitude. Cette
incertitude statistique a été évaluée en prenant l’écart type des magnitudes mesurées lors
d’une observation de l’objet (habituellement∼45 valeurs par # d’observation) que l’on a
divisé par la racine carrée du nombre de mesures. Pour faciliter les comparaisons avec les
magnitudes 2MASS et leur incertitude totale, on peut se référer aux septième et huitième
colonnes.
Certains objets, qui ont été observés plusieurs fois dans la même bande, lors de nuits
différentes, donnent des magnitudes qui n’arrivent pas à se rejoindre à l’intérieur de
l’incertitude statistique. C’est le cas par exemple de 2M1231 (observations # 16 et 17).
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Tableau 3.I – Tableau regroupant les magnitudes mesurées des cibles observées
Objet # Date Filtre Magnitude Incertitude Magnitude ∆ Mag
observation Statistique 2MASS 2MASS
2M0224 1 07-02-12 K 14.877 0.023 14.694 0.082
2M0753 2 07-02-12 K 13.832 0.007 13.849 0.043
2M0823 3 07-02-12 K 13.165 0.006 13.196 0.029
2M0829 4 07-02-12 K 13.250 0.006 13.166 0.033
2M0944 5 07-02-12 K 14.001 0.006 14.007 0.042
6 02-04-12 J 14.826 0.011 15.495 0.048
2M1029 7 10-03-12 K 12.367 0.008 12.623 0.021
8 02-04-12 J 14.403 0.016 14.294 0.027
2M1051 9 11-03-12 K 11.889 0.004 11.905 0.024
10 05-05-12 K 11.847 0.006 11.905 0.024
11 06-05-12 J 13.185 0.006 13.244 0.026
12 07-05-12 K 11.905 0.018 11.905 0.024
2M1123 13 07-02-12 K 14.314 0.009 14.341 0.059
14 09-02-12 K 14.378 0.009 14.341 0.059
15 02-04-12 J 15.973 0.013 16.074 0.077
2M1231 16 07-02-12 K 13.080 0.005 13.135 0.028
17 09-02-12 K 13.148 0.004 13.135 0.028
2M1256 18 11-03-12 K 12.776 0.005 12.791 0.030
19 02-04-12 K 12.824 0.006 12.791 0.030
20 05-05-12 K 12.863 0.012 12.791 0.030
21 06-05-12 J 14.458 0.008 14.480 0.030
22 07-05-12 K 12.905 0.011 12.791 0.030
2M1332 23 09-03-12 K 14.495 0.013 14.348 0.082
24 06-05-12 J 15.941 0.017 16.076 0.090
2M1338 25 09-02-12 K 12.773 0.002 12.771 0.024
2M1342 26 11-03-12 K 14.378 0.014 14.590 0.091
27 02-04-12 K 14.419 0.011 14.590 0.091
28 06-05-12 J 15.895 0.012 16.135 0.083
29 07-05-12 K 14.238 0.025 14.590 0.091
2M1550 30 09-02-12 K 13.185 0.004 13.261 0.035
2M1551 31 11-03-12 K 14.913 0.033 14.310 0.058
2M1614 32 05-05-12 K 16.085 0.047 14.846 0.110
33 06-05-12 J 16.348 0.012 16.226 0.104
2M1657 34 05-05-12 K 12.977 0.009 12.801 0.030
35 06-05-12 J 14.162 0.007 14.150 0.036
G196-3B 36 07-02-12 K 12.720 0.003 12.778 0.034
37 02-04-12 J 13.975 0.008 14.831 0.046
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Tableau 3.I – Tableau regroupant les magnitudes mesurées des cibles observées (suite)
Objet # Date Filtre Magnitude Incertitude Magnitude ∆ Mag
observation Statistique 2MASS 2MASS
DE1539 38 02-04-12 K 12.516 0.004 12.575 0.029
39 06-05-12 J 13.756 0.012 13.922 0.020
SD0800 40 08-02-12 K 14.227 0.010 14.315 0.078
41 09-02-12 K 14.207 0.006 14.315 0.078
SD1435 42 11-03-12 K 15.278 0.052 15.025 0.137
43 02-04-12 K 15.095 0.026 15.025 0.137
44 06-05-12 J 16.382 0.022 16.488 0.116
SD1619 45 11-03-12 K 13.632 0.022 13.186 0.040
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Le ciel ne varie pas énormément d’une pose élémentaire à une autre, par contre il est
très possible que les conditions atmosphériques ne soient pas les mêmes d’un jour à
l’autre ; l’observation # 17 a été faite 2 jours après l’observation # 16. Aussi, l’incertitude
statistique n’inclut pas l’incertitude due à la calibration de la cible. Cette incertitude
est difficilement estimable et devrait être additionnée quadratiquement à l’incertitude
statistique afin d’obtenir l’incertitude totale. Cela implique que nos incertitudes sont
sous-estimées.
Pour estimer l’incertitude due à la calibration, on se réfère au tableau 3.II qui pré-
sente les magnitudes instrumentales moyennes de chacune des séries d’observations des
étoiles standards. La première colonne de ce tableau donne le nom de l’étoile standard
tel que donné au tableau 2.II. La deuxième colonne donne les dates des observations de
l’objet ; parfois un objet est observé lors de plusieurs nuits, le nom de l’objet n’est pas
répété lorsque c’est le cas. La troisième colonne montre quel filtre a été utilisé lors de
la nuit mentionnée ; le filtre n’est pas répété dans le tableau s’il a été utilisé pour plus
qu’une série lors de la même nuit. La quatrième colonne numérote chacune des séries
d’images de l’étoile standard. Par exemple, lors de la nuit du 11 mars 2012, on sait qu’il
y a eu 6 séries d’images de l’étoile stand1341, toutes en K. Le flux de l’étoile standard
a été mesuré, comme décrit dans la section 2.5.2, dans chacune des images de chacune
des séries d’observations de l’étoile standard. On a ensuite utilisé la formule 2.3 avec
C = 0 afin de transformer le flux en magnitude, puis nous avons appliqué notre facteur
de correction pour amener toutes les magnitudes à une masse d’air de 1. Les magni-
tudes moyennes de chacune des séries d’images ainsi obtenues, sont données dans la
cinquième colonne. Finalement, la sixième colonne donne l’incertitude statistique sur la
magnitude moyenne de chacune des séries d’images. Cette incertitude statistique a été
déterminée de la même façon que l’incertitude statistique des magnitudes de nos cibles.
Toujours en se référant au tableau 3.II, les magnitudes mesurées montrent que le
standard stand0919 (magnitude ∼ -14.47) est l’étoile la plus brillante de toutes nos
étoiles standards, et ce, de plusieurs magnitudes. En effet, si on regarde le tableau 2.II,
stand0919 possède une magnitude de 9.551 dans la bande où nous l’avons observé.
Puisque ceci est une magnitude beaucoup plus basse que les autres étoiles standards,
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Tableau 3.II – Tableau regroupant les magnitudes instrumentales mesurées de chacune
des séries d’étoiles standards
Objet Date Filtre # série Magnitude Inc. stat.
stand0738 07-02-12 K 1 -10.155 0.016
2 -10.264 0.024
08-02-12 K 1 -10.228 0.008
stand0851 09-02-12 K 1 -11.779 0.003
stand0919 02-04-12 J 1 -14.487 0.006
2 -14.473 0.007
3 -14.459 0.011
stand1137 02-04-12 J 1 -11.643 0.007
2 -11.738 0.006
stand1257 09-02-12 K 1 -10.045 0.009
stand1341 09-03-12 K 1 -11.713 0.004
2 -11.738 0.006
10-03-12 K 1 -11.347 0.019
2 -11.376 0.036
11-03-12 K 1 -11.606 0.010
2 -11.630 0.014
3 -11.664 0.010
4 -11.626 0.012
5 -11.613 0.015
6 -11.646 0.009
02-04-12 K 1 -11.831 0.009
2 -11.838 0.004
3 -11.806 0.005
4 -11.741 0.006
5 -11.750 0.006
05-05-12 K 1 -11.750 0.004
2 -11.605 0.010
3 -11.731 0.004
4 -11.735 0.004
5 -11.737 0.004
06-05-12 J 1 -11.729 0.002
2 -11.719 0.005
3 -11.698 0.005
4 -11.684 0.003
5 -11.741 0.002
6 -11.723 0.003
7 -11.734 0.010
8 -11.789 0.004
07-05-12 K 1 -11.156 0.043
2 -11.564 0.016
3 -11.774 0.005
4 -11.360 0.094
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nous devons vérifier que l’image de ce standard n’est pas saturée. Pour ce faire, on se
réfère à la figure 3.1, qui montre une image semblable à toutes les autres de stand0919.
Sur cette figure, les pixels sombres indiquent un flux plus bas que les pixels clairs. Ainsi,
on voit que le pixel central de l’image du standard est plus sombre que les pixels en
bordure de l’étoile. De plus, on compte∼ 25 000 ADU sur le pixel central, alors que l’on
compte entre 30 000 et 40 000 ADU sur les pixels en bordure. Ce constat est un signe
de saturation de l’image. Puisque l’image est saturée, le flux mesuré de ce standard,
est beaucoup plus petit que le flux réellement reçu. Cela fait en sorte que lors de la
calibration, les mesures de magnitude des naines cibles seront erronées, et donneront
une magnitude beaucoup plus basse que ce que nous devrions obtenir. Les observations
qui ont été calibrées grâce à l’étoile standard stand0919, sont les observations # 6 et 37
du tableau 3.I. On voit que dans le cas de l’observation # 6, on obtient ∼ 0.7 magnitude
de moins que la magnitude mesurée par 2MASS ; dans le cas de l’observation # 37, on
obtient ∼ 0.85 magnitude de moins que la mesure de 2MASS. Dans ces deux cas, les
magnitudes que nous avons mesurées sont trop basses, à cause de la saturation de l’étoile
standard. Nous rejetons ces deux valeurs afin qu’elles n’influencent pas le calcul de la
couleur J−K de nos cibles.
Figure 3.1 – Image de l’étoile standard stand0919 du 2 avril 2012. Les pixels sombres
marquent un flux plus bas que les pixels clairs.
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La plupart des étoiles standards du tableau 3.II ont été observées plusieurs fois au
courant d’une nuit. Une naine cible était observée entre deux séries de la même étoile
standard. Prenons le cas, par exemple, de stand1341 lors de la nuit du 2 avril 2012 ; nous
avons 5 séries d’images de l’étoile standard en K, donc 4 naines cibles ont été observées
en K cette nuit-là, soit 2M1256, 2M1342, DE1539 et SD1435 (observations # 19, 27,
38 et 43). On voit que la magnitude moyenne obtenue de chacune des séries de l’étoile
standard varie. Bien que cette variation ne soit pas énorme, elle deumeure, dans plusieurs
cas, plus grande que l’incertitude statistique. Puisque les magnitudes de ce tableau ont
été ajustées à la même masse d’air, on suggère que cette variation provient de la va-
riation temporelle de la transparence du ciel. Cette variation temporelle va évidemment
influencer l’incertitude de la calibration des naines cibles mentionnées ci-haut.
Bien que l’incertitude due à la calibration soit difficilement estimable de façon pré-
cise, on peut s’aider des magnitudes mesurées à répétition de nos standards. Prenons les
magnitudes moyennes des séries # 2 et 3 du stand1341 du 2 avril 2012, on voit qu’il
y a une variation de ∼ 0.03 magnitude, qui ne peut être attribuée à l’incertitude statis-
tique. Puisqu’on ne peut dire avec précision comment la transparence a changé entre ces
deux séries, le temps de l’observation de 2M1342, on suppose une incertitude sur la ca-
libration de 0.03 magnitude. Pour obtenir l’incertitude globale sur la mesure de 2M1342
de cette nuit-là, il suffit d’additionner quadratiquement l’incertitude statistique de 0.014
(sixième colonne, observation # 26 du tableau 3.I) à l’incertitude due à la calibration que
l’on vient d’estimer, pour un total de 0.033 magnitude. Le même exercice est fait pour
chacune des naines cibles ; selon les différents cas, l’incertitude due à la calibration va
de 0.01 à ∼ 0.2 magnitude. On peut aussi estimer l’incertitude due à la calibration en
comparant les observations de la même cible. Par exemple, on regarde 2M1256 dans le
tableau 3.I pour voir que les observations 18, 19, 20 et 22 montrent une certaine disper-
sion. Cette dispersion nous permet d’évaluer l’incertitude due à la calibration à ∼0.05
magnitude.
Dans la plupart des cas, les magnitudes en J et en K mesurées à l’OMM ont des in-
certitudes du même ordre que celles mesurées par 2MASS. Il est important de noter que
nos résultats sont indépendants de ceux de 2MASS ; ce qui fait qu’une corrélation entre
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les variations de couleur implique que ces variations sont réelles. Cependant, les don-
nées de 2MASS et celles de l’OMM n’arrivent pas toujours à se rejoindre à l’intérieur
de leur incertitude totale. En K, nous avons un total de 33 mesures ; certains objets sont
mesurés plusieurs fois. De ces 33 mesures, 15 sont en accord avec les données 2MASS
à l’intérieur de 1 σ ; cela représente un pourcentage de 45%, ce qui suggère une légère
sous-estimation de l’incertitude due à la calibration. En J, nous avons un total de 12
mesures ; 2 ont été rejetées et chaque mesure est faite sur une cible différente. Des 10
mesures restantes, 6 sont en accord avec les données 2MASS à l’intérieur de 1 σ ; cela
représente un pourcentage d’exactement 60%. À noter que l’observation de 2M1614 en
K a été fortement influencée par des passages nuageux ; c’est ce qui explique la magni-
tude mesurée très haute (observation # 32). C’est aussi le cas des observations # 31 et 45
qui ont toutes les deux été faites le 11 mars 2012 en fin de nuit.
3.2 Couleur J−K
Les couleurs J−K obtenues grâce aux nouvelles magnitudes mesurées à l’OMM
sont affichées dans le tableau 3.III. La première colonne de ce tableau donne le nom de
l’objet et comme aucun objet n’est répété, la deuxième colonne donne le # de l’objet pour
référence rapide. La troisième colonne donne la couleur qu’on appelle J2MASS−K2MASS
qui a été obtenue en utilisant les magnitudes J et K qui proviennent de 2MASS. La qua-
trième colonne donne la couleur J2MASS−KOMM, qui a été calculée avec la magnitude
J de 2MASS, et la magnitude K de l’OMM. A priori, nous faisions l’hypothèse que la
photométrie en K de 2MASS était la plus susceptible d’être incertaine, c’est pourquoi
nous avons observé beaucoup plus d’objets en K qu’en J ; on a donc voulu utiliser la cou-
leur J2MASS−KOMM pour nos comparaisons. Finalement, la cinquième colonne donne la
couleur JOMM−KOMM qui a été obtenue des magnitudes J et K de l’OMM. À noter que
cette dernière colonne ne possède pas de donnée pour chacun des objets ; si la magnitude
de chacun des objets a été mesurée en K à l’OMM, ce n’est pas le cas avec les magni-
tudes en J. Les incertitudes de chacune des colonnes ont été obtenues en additionnant
quadratiquement l’incertitude globable de chacune des magnitudes impliquées dans le
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calcul de la couleur.
Tableau 3.III – Tableau regroupant les couleurs J−K des cibles observées
Objet # objet J2MASS−K2MASS J2MASS−KOMM JOMM−KOMM
2M0224 1 1.890 ± 0.132 1.707 ± 0.089
2M0753 2 1.667 ± 0.070 1.684 ± 0.050
2M0823 3 1.624 ± 0.047 1.655± 0.039
2M0829 4 1.584 ± 0.045 1.500 ± 0.042
2M0944 5 1.488 ± 0.064 1.494± 0.049
2M1029 6 1.671 ± 0.034 1.927 ± 0.033 2.036± 0.040
2M1051 7 1.339 ± 0.035 1.364 ± 0.030 1.305 ± 0.019
2M1123 8 1.733 ± 0.097 1.728 ± 0.059 1.627± 0.077
2M1231 9 1.482 ± 0.045 1.503 ± 0.039
2M1256 10 1.689 ± 0.042 1.638 ± 0.033 1.616± 0.016
2M1332 11 1.728 ± 0.121 1.581± 0.094 1.446± 0.041
2M1338 12 1.450 ± 0.034 1.448 ± 0.035
2M1342 13 1.545 ± 0.123 1.790 ± 0.085 1.750± 0.034
2M1550 14 1.515 ± 0.054 1.591± 0.049
2M1551 15 2.009 ± 0.125 1.406 ± 0.118
2M1614 16 1.380 ± 0.152 0.141 ± 0.117 0.263± 0.060
2M1657 17 1.349 ± 0.047 1.173 ± 0.045 0.709± 0.037
G196-3B 18 2.053 ± 0.057 2.111 ± 0.052
DE1539 19 1.347 ± 0.041 1.406 ± 0.032 1.240± 0.038
SD0800 20 1.198 ± 0.105 1.296 ± 0.070
SD1435 21 1.463 ± 0.180 1.393 ± 0.123 1.287± 0.053
SD1619 22 1.205 ± 0.054 0.759± 0.049
Dans le cas où nous avions plusieurs mesures de la magnitude en K d’un même
objet, nous prenions la moyenne de ces mesures pour calculer les couleurs J−K. Dans
la majorité des cas, les incertitudes de J2MASS−KOMM et de JOMM−KOMM sont du même
ordre de grandeur que celles de J2MASS−K2MASS. Sur les 22 valeurs de J2MASS−KOMM
calculées, 16 rejoignent les valeurs de J2MASS−K2MASS tandis que, sur les 10 valeurs
calculées de JOMM−KOMM, seulement 3 rejoignent celles de J2MASS−K2MASS. À noter
que 2M1614 et SD1619 montrent un J2MASS−KOMM très bas à cause de leur magnitude
en K qui a été trop influencée par les passages nuageux lors des observations. Ces deux
valeurs sont rejetées puisqu’elles fausseraient la dispersion de la couleur.
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Vérifions maintenant si nous avons réduit la dispersion de la couleur J−K de notre
échantillon d’objets.
Nous regardons l’étendue des résultats sur des histogrammes qui regroupent l’en-
semble des objets pour constater la dispersion des résultats. Dans un premier temps,
comparons les couleurs J2MASS−K2MASS avec J2MASS−KOMM. Le tout est montré sur
les figures 3.2 et 3.3.
Ces figures utilisent les objets 1 à 15 et 17 à 21 de la table 3.III. En regardant l’allure
générale de chacun des histogrammes, on remarque que la dispersion des résultats est
très semblable. On le confirme aussi par des valeurs précises. On trouve que la valeur
médiane de J2MASS−K2MASS est de 1.584 avec un écart statistique de 0.223 alors que la
médiane de J2MASS−KOMM est de 1.581 avec un écart statistique de 0.228. Il aurait fallu
diminuer la dispersion de plusieurs dixièmes de magnitude pour que l’on puisse consi-
dérer avoir réduit significativement la dispersion totale, qui est de plus de 1 magnitude.
On peut ensuite faire l’exercice de comparer les couleurs J2MASS − K2MASS avec
JOMM −KOMM. On se limite donc aux objets 6, 7, 8, 10, 11, 13, 19 et 21 du tableau
3.III. Pour cela, on se réfère donc aux histogrammes présentés sur les figures 3.4 et 3.5.
La valeur médiane de J2MASS−K2MASS est de 1.545 avec un écart statistique de 0.219
tandis que la médiane de JOMM−KOMM est de 1.305 avec un écart statistique de 0.327.
On voit que, cette fois-ci, la dispersion est plus grande sur la figure 3.5. En effet, les ré-
sultats sont moins regroupés vers le centre et plus étendus. On doit donc en conclure que
nous n’avons pas diminué la dispersion de la couleur J−K en utilisant JOMM et KOMM. Il
faut aussi mentionner que le nombre d’objets pour lesquels on avait des mesures JOMM
et KOMM (10 objets) est beaucoup plus petit que le nombre d’objets pour lesquels on
a calculé J2MASS−KOMM (20 objets). Cela fait en sorte que la comparaison statistique
entre J2MASS−K2MASS avec JOMM−KOMM est moins significative.
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Figure 3.2 – Histogramme de la couleur J2MASS−K2MASS de 20 naines L2. Les valeurs
exactes de J2MASS−K2MASS sont affichées dans le tableau 3.III. Il s’agit des objets nu-
mérotés 1 à 15 et 17 à 21 du tableau 3.III. La largeur des bins est de 0.15.
Figure 3.3 – Histogramme de la couleur J2MASS−KOMM des mêmes 20 naines L2 que
la figure précédente. Il s’agit des objets numérotés 1 à 15 et 17 à 21 du tableau 3.III. La
largeur des bins est de 0.15.
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Figure 3.4 – Histogramme de la couleur J2MASS−K2MASS de 8 naines L2. Les valeurs
exactes de J2MASS−K2MASS sont affichées dans le tableau 3.III. Il s’agit des objets nu-
mérotés 6, 7, 8, 10, 11, 13, 19 et 21 du tableau 3.III. La largeur des bins est de 0.2.
Figure 3.5 – Histogramme de la couleur JOMM−KOMM des mêmes 8 naines L2 que la
figure précédente. Il s’agit des objets numérotés 6, 7, 8, 10, 11, 13, 19 et 21 du tableau
3.III. La largeur des bins est de 0.2.
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Jusqu’à présent, nous avons de bonnes raisons de penser que la grande dispersion
de la couleur J−K dans les naines de type L2 est quelque chose de réel, mais pous-
sons l’analyse plus loin. Aidons-nous à confirmer que cette dispersion est réelle en nous
référant aux figures 3.6 et 3.7. Sur ces figures, nous pouvons comparer rapidement nos
nouvelles valeurs J−K à celles déjà établies par 2MASS. Un coup d’oeil à la figure
3.6 suffit pour voir que les données sont bien modélisées par une droite de pente unité.
Les points sont bien répartis sur le domaine des valeurs de J−K et on ne dénote pas
de diminution ni d’augmention de la dispersion selon la couleur. Ainsi, on ne remarque
aucune différence significative entre les couleurs J2MASS−KOMM et J2MASS−K2MASS.
Dans le cas de la figure 3.7, on ne possède pas beaucoup de données et cela fait en
sorte qu’il est difficile de dire si l’on dénote une diminution ou une augmentation de
la dispersion selon la couleur. Toutefois, dans ce cas-ci, on constate que nos valeurs de
JOMM−KOMM ont tendance à être plus petites que les valeurs de J2MASS−K2MASS.
Dans un cas comme dans l’autre, nous pouvons affirmer que nous n’avons pas réduit
la dispersion de la couleur J −K de façon significative. Toutes ces figures indiquent
donc que nous confirmons, tout comme les données de 2MASS, la grande dispersion de
la couleur J−K des naines brunes de type L2.
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Figure 3.6 – Visualisation de la couleur J2MASS − KOMM en fonction de la couleur
J2MASS−K2MASS des objets 1 à 15 et 17 à 21 du tableau 3.III.
Figure 3.7 – Visualisation de la couleur JOMM−KOMM en fonction de la couleur J2MASS−
K2MASS des objets 6, 7, 8, 10, 11, 13, 19 et 21 du tableau 3.III.
CHAPITRE 4
DISCUSSION
Dans ce chapitre, nous explorons la question principale de ce travail : pourquoi les
naines brunes de type L2 dans le catalogue 2MASS montrent-elles une dispersion de
plus d’une magnitude de leur couleur J−K ? Pour ce faire, nous discutons des résul-
tats obtenus au chapitre 3. Ensuite, nous répondons aux sous-questions énoncées dans
l’introduction : comment le type spectral des naines L2 a-t-il été déterminé et quelle est
l’incertitude sur cette détermination ? Si cette dispersion est réelle, d’où provient-elle ?
4.1 Retour sur les résultats
Dans un premier temps, nous voulions vérifier si la dispersion des valeurs de J−K
des naines L2 était réelle. Dans l’introduction, nous faisons l’hypothèse que les ma-
gnitudes de 2MASS en K sont incertaines. Nous avons donc refait la photométrie d’un
échantillon de naines L2 dans l’espoir d’améliorer la précision de la photométrie en K.
La photométrie en J de quelques objets a aussi été refaite.
La dispersion des couleurs J−K de 2MASS est montrée sur la figure 1.3, page 6.
Pour mieux percevoir cette dispersion, on se réfère à l’histogramme 4.1 qui contient
toutes les valeurs de J−K de tous les objets de type L2 montrés sur la figure 1.3. On
voit que les couleurs vont d’environ 1.0 à 2.2. Il s’agit là d’un intervalle de dispersion de
1.2 magnitude. De plus, on voit que la valeur moyenne des couleurs se trouve à ∼ 1.4.
Bien que la moyenne des couleurs J−K des naines brunes observées ici soit plutôt
de ∼ 1.6, il demeure que nous avons obtenu un intervalle de dispersion des valeurs de
J−K très semblable à celle présente sur la figure 4.1. Ainsi, nos observations ont montré
que la dispersion n’est pas due à l’incertitude de la photométrie. Nous confirmons donc
que cette dispersion est le reflet d’un phénomène réel.
Nous voulons maintenant tenter de comprendre d’où pourrait provenir cette grande
dispersion. Une première explication possible serait celle de la variabilité photométrique
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Figure 4.1 – Dispersion des couleurs J−K de 2MASS des naines de type L2. Les 36
objets qui figurent sur cet histogramme sont les objets du type L2 qui proviennent de la
figure 1.3 (Artigau et al. 2011, [3]). La largeur des bins est de 0.1.
des naines brunes. Des travaux ont été faits à ce sujet et montrent que la variabilité
proviendrait de la modulation du flux induite par la rotation (Artigau et al. 2009, [2]).
Cependant, les résultats qui en ressortent montrent que les plus grandes variations pério-
diques sont de l’ordre de ∼ 0.06 magnitude sur quelques heures (Girardin et al. 2013,
[19]). Ces variations ne peuvent donc pas expliquer la grande dispersion de la couleur
J−K. Une seconde piste à explorer serait celle de la détermination du type spectral de
nos objets qui pourrait être incertaine. Entre autres, nous nous questionnons à propos
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d’une possible dépendance de couleur sur le type spectral ; il est donc nécessaire de bien
comprendre comment la détermination des types spectraux de nos cibles a été faite.
4.2 Comment les types spectraux de nos naines cibles ont-ils été déterminés ?
Nos naines de type L2 sont des objets qui ont été classés selon ce type grâce à deux
méthodes.
La première méthode est plutôt empirique et consiste en une comparaison à l’oeil
entre le spectre de la naine cible et le spectre de naines standards. Nous possédons les
spectres de naines standards, qui proviennent de Kirkpatrick et al. (1999, [26]), et sont
montrés sur la figure 4.2, page 54. Ainsi, selon l’allure et l’importance des raies dans les
spectres des naines cibles, on arrive à dire à quel type et sous-type spectral appartient un
objet.
Quelques-unes de nos naines brunes ont été classées L2 grâce à cette méthode.
C’est le cas de 2M0823, 2M1051, 2M1256, 2M1551, 2M1657 selon Reid et al. (2008,
[36]), ainsi que DE1539 (Kendall et al. 2004, [25]), G196-3B (Rebolo et al. 1998, [35]),
2M1231 et 2M1550 (Cruz et al. 2007, [13]).
Il est clair que cette méthode amène des incertitudes, particulièrement lorsque le
signal sur bruit n’est pas très grand. C’est le cas des objets 2M0823, 2M1256, 2M1550,
G196-3B et DE1539 qui ont une incertitude de 1 sur le sous-type spectral. Pour les autres
objets, soit 2M1051, 2M1231, 2M1551 et 2M1657, les spectres ont un meilleur signal
sur bruit et ils ont une incertitude de 0.5 sous-type.
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Figure 4.2 – Spectres de naines brunes représentantes des types spectraux de M7 à L8.
On montre ici deux portions de spectre où on retrouve des raies importantes pour la
classification spectrale. Les raies importantes sont montrées sur la figure. (Kirkpatrick et
al. 1999, [26]).
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Tableau 4.I – Régions utilisées dans le calcul des indices spectraux (Kirkpatrick et al.
1999, [26]).
Tableau 4.II – Correspondance des indices spectraux au type spectral de naine brune
(Kirkpatrick et al. 1999, [26]).
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L’autre méthode de classification spectrale est la détermination et la comparaison des
indices spectraux de certaines raies. En effet, Kirkpatrick et al. (1999, [26]) ont établi des
rapports mathématiques qui sont utilisés dans la classification spectrale. Cette méthode
n’est donc pas empirique et repose sur le calcul du flux intégré sur une région qui contient
des raies importantes, divisé par le flux intégré sur une région proche qui représente le
pseudocontinuum local.
Les rapports importants dans la classification spectrale par indices spectraux sont les
suivants : CrH-a, Rb-b/TiO-b, Cs-a/VO-b et Color-d. On peut voir dans le tableau 4.I
quelles sont les régions du spectres qui sont utilisées dans le calcul de ces rapports, puis
on voit dans le tableau 4.II à quel type spectral correspondent les rapports.
Une majorité de nos objets ont été classés L2 grâce à cette seconde méthode. Il s’agit
de 2M0224, 2M0753, 2M0829, 2M0944, 2M1029, 2M1123, 2M1332, 2M1338 selon
Kirkpatrick et al. (2000, [27]), SD1435 (Knapp et al. 2004, [30]) et 2M1342 (Kirkpatrick
et al. 1999, [26]). Tous ces objets ont une incertitude de 0.5 sous-type spectral.
Finalement, les 3 derniers objets, soit 2M1614, SD0800 et SD1619, ont été classés
par les deux méthodes (Hawley et al. 2002, [21]). Les auteurs ont tout d’abord utilisé la
méthode des indices spectraux pour ensuite confirmer le tout à l’aide d’une comparaison
avec des spectres de naines standards. Les standards utilisés sont les mêmes que ceux
qui ont été utilisés par Kirkpatrick et al. (1999, [26]). L’incertitude sur ces types spec-
traux sont de 1 sous-type spectral. Il est curieux de voir que l’incertitude est plus grande
lorsque l’on utilise les deux méthodes plutôt qu’une seule. Les auteurs expliquent que
ceci est dû au fait que leurs spectres avaient une résolution plus basse et un S/B plus bas
comparativement aux spectres de Kirkpatrick et al. (1999, [26]). Ainsi, cela amenait une
grande incertitude sur le calcul des indices spectraux.
Il faut aussi mentionner que nos naines cibles qui ont été classées L2 par cette mé-
thode l’ont été grâce à une comparaison de spectres et/ou de rapports dans le visible alors
que les bandes J et K dans lesquelles nous avons observé nos objets sont dans l’infra-
rouge. Ainsi, il est possible que les spectres de nos objets sont conformes à des naines de
type L2 dans le visible mais qu’ils ne le soient plus dans l’infrarouge. Toutefois, Kirk-
patrick et al. (1999, [26]) qui ont mis les bases de la classification spectrale des naines
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L, n’ont pas approfondi cette question et cela dépasse le cadre de ce travail.
Maintenant, est-ce que l’incertitude sur le type spectral allant jusqu’à 1 sous-type
pourrait participer à la grande dispersion des valeurs de J−K de nos objets ? Pour ré-
pondre à cette question, nous pouvons regarder la dépendance de couleur sur le type
spectral à la figure 4.3. On peut voir que la valeur moyenne de J−K varie lentement
mais significativement sur le domaine des naines L0 à L6 ; les moyennes des couleurs
J−K des sous-type L1 et L3 sont respectivement ∼ 1.3 et 1.5. Prenons un de nos ob-
jets plutôt rouge face à la moyenne des couleurs J −K des naines L2, soit 2M1256
(J−K = 1.689), cet objet possède une incertitude de 1 sous-type sur son type spectral ;
même en supposant qu’il ait été classé plus ou moins tardivement de 1 sous-type, cet
objet demeurerait un objet plutôt rouge. Il en va de même avec tous les autres objets plu-
tôt rouges (J−K > 1.6) ou plutôt bleus (J−K < 1.2). Ainsi, la dépendance de couleur
Figure 4.3 – Couleur des naines brunes L0 à L6 ayant une précision de 0.075 ou mieux.
La ligne continue donne le polynôme d’ordre 3 qui s’ajuste le mieux avec la moyenne
des couleurs de chacun des sous-types.
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sur le type spectral ne pourrait expliquer qu’une petite partie de la grande dispersion des
valeurs de J−K.
Regardons maintenant si cette dispersion peut provenir des caractéristiques fonda-
mentales des naines L2, soit : métallicité, gravité de surface, binarité, nuages et rotation.
Malheureusement, nous ne détenons pas les corrélations qui nous permettraient d’étu-
dier directement la variation de J−K selon ces caractéristiques fondamentales. Cela fait
en sorte que nous devrons nous en tenir à certaines étoiles qui font partie de l’ensemble
des naines brunes L.
4.3 Métallicité
Il semblerait que l’effet d’une basse métallicité serait de causer des problèmes pour
la classification spectrale, car ceci amènerait une incertitude considérable sur le type
spectral. C’est le cas par exemple de SDSS J1416+1348AB, système binaire âgé (∼
10 milliards d’années) composé d’une naine L7 (SD1416A) et d’une T7.5 (SD1416B)
décrit par Burningham et al. (2010, [10]), de basse métallicité . Les auteurs ont déterminé
la valeur J−K pour SDSS1416A et ils obtiennent 0.95±0.02, ce qui est un objet très
bleu. Si on revient à la figure 1.3, on peut voir que SDSS1416A est bien en dessous de
la majorité des J−K des autres naines du même type.
La basse métallicité de SD1416A amène ainsi une incertitude de 2 sous-types sur la
détermination de son type spectral. En effet, les auteurs précisent qu’en utilisant la bande
d’absorption de CH4 du côté rouge de leur spectre en J, ils obtiennent un type spectral
plus précoce de deux sous-types que lorsqu’ils utilisent la bande de H2O du côté plus
bleu de leur spectre.
Toutefois, même dans ce cas extrême où l’incertitude est de 2 sous-types, soit le
double de la plus grande incertitude sur le type spectral de nos objets, l’incertitude sur
le type spectral amenée par la basse métallicité ne peut pas expliquer complètement la
couleur anormalement bleue de SD1416A. La métallicité, à elle seule, ne peut donc pas
expliquer la grande dispersion des valeurs de J−K.
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4.4 Gravité de surface
Afin de comprendre l’effet d’une faible gravité de surface sur la couleur J−K, re-
gardons l’article de Faherty et al. (2012, [16]) qui discutent de 2M0355 qui serait une
naine L5 jeune et qui aurait une faible gravité de surface. Les auteurs savent que 2M0355
est une naine à faible gravité de surface car il se réfèrent à Cruz et al. (2009, [14]) qui
discutent du fait que les spectres de naines brunes de basse gravité montrent des dou-
blets faibles de Na I (8183, 8195 Å ; 1.13, 1.14 µm), des doublets faibles et étroits de
K I (7665, 7699 Å ; 1.17, 1.24 µm), des bandes d’absorption forte de VO (7300-7550,
7850-8000 Å ; 1.05 µm), et des bandes d’absorption faible de FeH (0.98, 1.19 µm). Ces
particularités sont aussi présentent chez les naines L0 à L2 comme on peut le voir sur la
figure 4.4. Ces particularités dans le spectre sont, à ce jour, la signature la plus pertinente
de basse gravité de surface d’une naine brune.
Faherty et al. (2012, [16]) trouvent pour 2M0355, un J−K très rouge de 2.52±0.03.
Un simple coup d’oeil à la figure 1.3 suffit pour se convaincre que cette valeur est à
l’autre extrême en comparaison avec la très bleue SDSS1416A.
De plus, les auteurs présentent un graphique, reproduit à la figure 4.5 qui démontre
bien que la grande majorité d’objets de faible gravité ont un J−K nettement plus élevé
que la moyenne de couleur de chacun des types. On peut voir cette moyenne de couleur
par type si on revient à la figure 1.3.
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Figure 4.4 – Spectres de naines brunes de types L0 à L2 dans le rouge optique. Les traits
noirs γ représentent les spectres des naines brunes ayant une très basse gravité et les
β , celle avec une gravité moyenne à basse. Les traits rouge, violet et bleu représentent
respectivement les naines brunes de gravité normale de type L0, L1 et L2. Ces spectres
ont été normalisés à 8240-8260 Å. La région la plus affectée par la gravité est celle se
trouvant entre 7300 et 8000 Å, délimitée par les traits pointillés (Cruz et al. 2009, [14]).
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Figure 4.5 – Figure provenant de Faherty et al. (2012, [16]) qui montre la couleur J−K
de naines L de 2MASS en fonction du type spectral. Les couleurs moyennes des naines
normales (ce qui exclut les sous-naines et les naines jeunes ou de basse gravité) sont
représentées par les barres grises. Les naines de basse gravité sont représentées par un
cercle rouge plein.
Ils expliquent que les effets de la faible gravité de surface amènent une diminution de
l’absorption induite par collisions du H2. Cela mène donc à une réduction de l’absorption
à ∼2.5µm. Ainsi, dans les atmosphères à basse pression, la bande K est amplifiée par
rapport à la bande J, ce qui donne un J−K plutôt élevé (Kirkpatrick 2006, [28]).
On remarque que deux de nos objets, 2M1551 et G196-3B possèdent un J2MASS-
K2MASS très rouge (>2). Or, il se trouve que 2M1551 est un objet ayant une faible gravité
(Reid et al. 2008, [36]). Il en va de même avec G196-3B (Rebolo et al. 1998, [35], Cruz
et al. 2009, [14]). Ces conclusions proviennent du fait que les spectres de 2M1551 et
G196-3B présentent des caractéristiques propres aux naines ayant une faible gravité de
surface. On peut d’ailleurs se référer à la figure 4.6 afin de confirmer que le spectre de
G196-3B présente bel et bien les particularités mentionnées au début de cette section.
La faible gravité de surface peut expliquer une couleur J −K rouge, alors est-ce
qu’une forte gravité de surface peut expliquer une couleur bleue ? C’est une question
qui est aussi explorée par Burningham et al. (2010, [10]) à propos de l’objet SD1416A
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Figure 4.6 – Spectre optique basse résolution de l’objet substellaire G196-3B obtenu au
Nordic Optical Telescope (NOT). Le spectre a été normalisé à 813 nm (Rebolo et al.
1998, [35]).
mentionné dans la section 4.3. Les auteurs pensent effectivement que SD1416A est un
objet à forte gravité de surface puisque son spectre montre des particularités dans les
raies de CH4 dans la bande J (Burgasser et al. 2002 [8]). À l’inverse de la faible gravité,
la forte gravité amène une augmentation de l’absorption induite par collisions du H2, ce
qui a pour effet de diminuer la bande K par rapport à la bande J, ce qui donne un J−K
plutôt bas.
4.5 Binarité non résolue
Certains spectres de naines qui présentent des irrégularités peuvent être expliqués si
on suppose que ces objets sont, en fait, des systèmes binaires. Les particularités de ces
spectres sont expliquées en utilisant la somme des spectres de deux sources non résolues
qui ont un type spectral différent de plus de deux sous-types. Cet effet a bel et bien été
observé dans l’infrarouge par Cruz et al. (2004, [12]).
Selon la figure 4.7, qui montre le diagramme couleur-couleur des étoiles de faible
masse et des naines brunes dans lequel on situe 2M0518, on pourrait croire qu’il s’agit
d’un objet de type L. Cependant, les auteurs ont obtenu le spectre dans le proche infra-
rouge de l’objet en question grâce au IRTF (« Infrared Telescope Facility ») au Mauna
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Kea (Cruz et al. 2004, [12]). Ils ont rapidement noté des particularités dans le spectre. En
effet, celui-ci contenait des caractéristiques propres à la fois à une naine L et à une naine
T. Comme on peut le voir sur la figure 4.8, le spectre de l’objet observé (2M0518, spectre
du bas), est comparé au spectre d’une naine L6, T0 et T4, tous obtenus avec les mêmes
outils et manipulations. On voit que le spectre de 2M0518 contient des caractéristiques
qui parfois proviennent du type L et d’autres qui proviennent du type T. On remarque
que son spectre montre de l’absorption du méthane, ce qui est une caractéristique parti-
culière des naines T. De plus, les forces relatives des bandes d’absorption du H2O, CH4
et CO sont anormales et incompatibles avec celles des naines classiques de type L ou T.
Les auteurs ont donc supposé que 2M0518 était en fait une binaire non résolue com-
posée d’une naine L tardive et d’une T moyenne. Ils ont fait plusieurs essais en combi-
nant tour à tour quatre L tardives à trois T moyennes ou précoce. Ils ont normalisé les
spectres de chacune de leur candidates et ont trouvé que leur meilleur correspondance
est en prenant la somme de la naine L6 2MASS J01033203+1935361 avec la T4 2MASS
Figure 4.7 – Diagramme couleur-couleur situant 2M0518 (étoile pleine), étoiles tardives
(triangles vides), naines L (croix) et naines T (cercles pleins) (Cruz et al. 2004, [12]).
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Figure 4.8 – Spectre de 2M0518 (bas) et spectres de référence d’une L6, T0 et T4. Les
lignes pointillées montrent le point zéro de chacun des spectres (Cruz et al. 2004, [12]).
J22541892+3123498 en utilisant un facteur 1.2 après normalisation. Dans la figure 4.9,
on compare le spectre obtenu de 2M0518 à la meilleure combinaison obtenue. On voit
que le spectre en pointillé présente bien les caractéristiques importantes du spectre ob-
servé. Ainsi, de toutes les hypothèses formulées par Cruz et al. (2004, [12]), c’est celle
de la binarité non résolue qui est retenue pour expliquer les irrégularités du spectre de
2M0518 et sa couleur J−K plutôt rouge (1.82).
Nous avons plusieurs objets rouges en J−K, aucun travail pour déterminer si elles
sont binaires ou non n’a été fait, mais il pourrait être intéressant dans un futur projet de
mener une recherche pour vérifier si un ou quelques-uns de nos objets sont en fait des
binaires.
65
Figure 4.9 – Spectre de 2M0518 (trait plein) en comparaison avec la somme de 2M0103
(L6) et 2M2254 (T4) (trait pointillé) (Cruz et al. 2004, [12]).
4.6 Nuages
Il n’est pas rare de retrouver des nuages de condensats dans l’atmosphère des naines
L. En effet, les grains de condensats prennent naissance dans les hautes atmosphères des
naines à des températures d’environ 1000 à 1300 K. Ensuite, les grains tombent vers
le centre de la naine, en prenant de l’expansion, jusqu’à des températures de 1600 à
1800 K. À cette température, un certain équilibre de phase s’établit entre la grosseur des
particules et leur vitesse de chute dans l’atmosphère. Au-delà d’une certaine vitesse de
chute, l’expansion des grains de condensats devient négligeable à cause de leur passage
très rapide à travers les couches de l’atmosphère. De manière générale, les condensats
ont davantage de temps pour prendre de l’expansion dans les naines à faible gravité, et
ils peuvent ainsi atteindre des vitesses de chute plus grandes (Helling et al. 2008, [22]).
Ces grains de condensats forment des nuages qui jouent un rôle important dans l’al-
lure du spectre des naines. En effet, Ackerman et Marley (2001, [1]) montrent que l’opa-
cité de ces nuages est quelque chose de significatif surtout dans l’infrarouge. Les auteurs
le démontrent avec un graphique reproduit à la figure 4.10, dans laquelle on peut compa-
rer l’effet des nuages sur la température de brillance de trois modèles de naines. La figure
4.10a montre un modèle de naine L précoce (Te f f = 1800 K), la figure 4.10b montre un
modèle de naine L tardive (Te f f = 1400 K) et la figure 4.10c montre un modèle de naine
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Figure 4.10 – Température de brillance selon la longueur d’onde de modèles d’atmo-
sphères. Le trait plein montre la courbe de brillance qui inclut les nuages de silicate et
de fer, alors que le trait pointillé les exclut. La ligne pleine représente la base du nuage
de silicate, la ligne pointillée représente le niveau dans l’atmosphère où l’extinction de
la profondeur optique atteint 0.1. Les teintes de gris montre l’exctinction due au nuage
selon la hauteur dans l’atmosphère. (a) Modèle d’une naine L précoce avec Te f f = 1800
K. (b) Modèle d’une naine L tardive avec Te f f = 1400 K. (c) Modèle d’une naine T avec
Te f f = 900 K. La figure est tirée d’Ackerman et Marley (2001, [1]).
T (Te f f = 900 K). On peut voir les températures de brillance des naines avec des nuages
de condensats (traits pleins) ainsi que sans nuage (traits pointillés). On remarque que la
différence de température de brillance entre le cas avec et sans nuage est significative
dans le proche infrarouge (de 1.4 à 5 µm) dans le cas de la naine L tardive (fig. 4.10b).
À l’inverse, dans le cas de la naine T (fig. 4.10c), la différence entre les deux courbes est
négligeable. Le type spectral d’intérêt dans ce travail est L2, on peut donc dire que c’est
la figure 4.10a qui représente le mieux nos naines cibles. On peut voir que la différence
entre le trait pointillé et le trait plein devient significative à partir de ∼ 2.5 µm. Si on
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Figure 4.11 – Schéma d’une étoile inclinée d’un angle i par rapport à un observateur de
la Terre. Cet observateur percevra la vitesse équatoriale de rotation ve comme vesin i.
revient à la figure 2.1, page 12, on voit que notre filtre J (JMKO) est centré sur 1.25 µm
avec une largeur de bande de 0.19 µm. Ainsi, on comprend que les flux mesurés avec
notre filtre en J n’ont pas été significativement influencés par la présence de nuages. En
K, notre filtre qui est très proche de K2MASS, est centré à 2.15 µm avec une largeur de
bande de 0.3 µm. Ici aussi, les flux mesurés n’ont pas été significativement influencés.
De plus, on sait que l’oxyde de vanadium (VO) est un des condensats présents dans
l’atmosphère des naines L comme l’explique Kirkpatrick et al. (2006, [28]). Les auteurs
mentionnent aussi que des nuages plus épais peuvent se trouver dans l’atmosphère des
naines de faible gravité. Cette faible gravité amènerait une faible pression atmosphé-
rique, ce qui aurait tendance à faciliter la condensation des grains. Si le VO se condense
pour former des nuages, cela veut dire que le VO qui n’est plus sous forme gazeuse
ne participe plus à l’absorption. Ainsi, on s’attendrait à moins d’absorption due au VO
dans les naines L très nuageuses. Toutefois, Cruz et al. (2009, [14]) expliquent qu’ils ont
observé de fortes bandes d’absorption de VO dans leurs cibles, dont notre naine cible
G196-3B qui possède une basse gravité de surface comme expliqué dans la section 4.4.
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Figure 4.12 – Vitesse de rotation (vsini) selon les types spectraux de l’échantillon de
cibles de Mohanty et Basri (2003, [33]). Les pointes de flèche montrent les étoiles qui
ont seulement une limite supérieure vsini. Les points avec des traits tout autour montrent
les endroits où un minimum de deux étoiles se superposent. Les points avec la mention
« Li » sont des étoiles où du lithium a été détecté.
Il semble donc que les nuages de condensats ne peuvent pas justifier les particularités
spectrales de G196-3B et sa couleur très rouge.
4.7 Rotation
La spectroscopie à haute résolution ( R∼ 20 000) a montré que la vitesse de rotation
perçue par un observateur sur la Terre (vesin i comme sur la figure 4.11) des naines
L est plutôt grande (Mohanty et Basri 2003, [33]. En effet, la figure 4.12 montre les
vitesses de rotation des objets de l’échantillon de Mohanty et Basri (2003) en fonction
de leur type spectral. On voit que les vitesses de rotation ont tendance à augmenter avec
le type spectral. La plupart des naines M moyennes ont de faibles vitesses de rotation,
les naines M tardives ont des vitesses faibles à moyennes et les naines L ont des vitesses
plutôt grandes et vont de 10 à 60 km/s.
En général, la rotation rapide peut élargir les raies d’absorption du spectre, mais ne
change pas leur largeur équivalente. Cependant, considérant que nous observons à basse
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résolution, la rotation, même rapide, d’une cible ne peut pas être responsable de la grande
dispersion dans la couleur J−K que nous obtenons.
Après avoir exploré les différents facteurs qui pourraient mener à une grande disper-
sion des valeurs de J−K, celle-ci semble majoritairement influencée par la gravité de
surface des naines cibles, et donc indirectement, leur âge. Généralement, un objet jeune
possède une faible gravité de surface puisque celui-ci est encore en contraction gravita-
tionnelle. Ainsi, un objet jeune, aura une faible gravité de surface et un J−K plus haut
que la moyenne. Alors qu’un objet plus vieux aura, en général, une plus grande gravité
de surface et donc sa couleur J−K sera plus basse que le J−K moyen des objets du
même type. Il est aussi possible que certains de nos objets soient des systèmes binaires
et que ceci vienne participer à la grande dispersion de la couleur.
CHAPITRE 5
CONCLUSION
À partir d’un échantillon de 38 naines brunes de type L2, nous avons observé à l’aide
de l’instrument CPAPIR 22 objets en K, dont 12 ont aussi été observés en J. Chaque objet
observé est précédé et suivi par l’observation d’une étoile standard. Après la réduction
des observations, nous avons effectué une photométrie d’ouverture sur nos cibles et sur
nos étoiles standards.
Nos observations n’ont pas permis de diminuer la dispersion totale des valeurs de
J−K qui proviennent de 2MASS. Nos analyses démontrent que la grande dispersion de
la couleur J−K est un phénomène réel.
De plus, on montre que la grande dispersion dans les couleurs J−K du type L2 ne
peut pas complètement provenir d’une incertitude sur le type spectral. Pour terminer,
on discute des caractéristiques fondamentales des naines brunes qui peuvent participer à
cette dispersion. Parmi ces caractéristiques fondamentales, on retrouve la métallicité, la
gravité de surface, la binarité non résolue, les nuages et la rotation.
C’est la gravité de surface qui semble être la principale responsable de la grande
dispersion des couleurs J−K. La binarité non résolue peut aussi être un facteur, mais de
plus amples recherches à ce sujet seraient nécessaires.
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